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finga, Alemania, verano de 1927. Tras una conversacioén ins- 
lora con su colega britanico Robert d’Escourt Atkinson, el 
mbroso fisico austriaco Fritz Houtermans descubrié la fuen- 
de la energfa de las estrellas. Pocos dias después, tras haber 
actado el articulo en el que plasmaban la solucion de ese mis- 
‘vio, el joven Houtermans salié a pasear por la ciudad con una 
ella muchacha. Se iba haciendo de noche e iban apareciendo 
las estrellas una tras otra. «j{Qué bonito cuando relucen!», excla- 
m6 ella. Quiza creyendo que lograria impresionarla, Fritz adopté 
un aire solemne y anuncio: «jPues desde ayer mismo, sé por qué 
brillan!». La revelacién no surti6 el efecto esperado. Afios des- 
pués, Houtermans comentaba: «Quiza no me creyera, aunque es 
mas probable que el asunto no le importara un comino». 

_ Y sin embargo, aquellas jornadas de verano en la Europa pre- 
bélica marcaron un cambio radical en la visi6n que la humanidad 
tiene del cosmos, y de si misma. Generaciones se sucedieron a lo 
largo de los siglos sin comprender, ni de lejos, qué son las estre- 
llas, a qué distancia estan, por qué brillan en la noche con ese res- 
plandor en apariencia inagotable e inmutable. La astronomia del 
siglo xix demostr6 que la propuesta de Giordano Bruno en 1600 


ern corvoctiy lie oetveiing aon come el Sol, y el sol es une estreda, 
Pero el orien dling de la enerngin que impulse cane ices seguia 
Alendo un misherio que desconcertaba a las mejores mentes de la 
ehoneia moderna, 

La generacion de Houlermans comprendié por vez primera 
que tras Ja luz de las estrellas yacia un mecanismo hermano 
del que prolagoniz6é las transmutaciones atomicas ejecutadas 
por Rutherford en Cambridge: «Lo que se puede efectuar en los 
laboratorios Cavendish, con mucho mas motivo tiene que ser po- 
sible ahi arriba», habia dicho Atkinson. Y en efecto, la-clave de la 
energin estelar se encuentra en las reacciones de fusién termonu- 
clear, Las estrellas se componen sobre todo de hidrégeno y helio, 
y la fusién de los nicleos atOmicos de estos elementos libera la 
energia que hace brillar el Sol y que alimenta la vida en la Tierra. 

Pero las relaciones entre el fuego de las estrellas y la humani- 
dad iban mucho mas alla de eso. Para empezar, los mecanismos 
nucleares explicaban no solo el enorme flujo de energia de un 
astro Como el Sol, sino también su asombrosa persistencia y es- 
labilidad en el tiempo, a lo largo de intervalos temporales que 
sulisfacian los requisitos tanto de la geologia como de la nueva 
ieorta de la evolucion biold6gica de Darwin, campos ambos que 
requerian lapsos temporales imposibles de imaginar en el marco 
de la historia humana, pero también imposibles de satisfacer por 
cualesquiera otros mecanismos fisicos invocados hasta la fecha. 

Ademas, el funcionamiento de las estrellas inspiré una de las 
mayores pesadillas del siglo xx, una amenaza que todavia sigue 
en vigor: la fusi6n nuclear con fines militares, en forma de las te- 
mibles bombas H que atin llenan por millares los arsenales de las 
grandes potencias del planeta. Como contrapartida mas sonada 
que cierta, se sigue investigando con ahinco en pos de la fusi6n 
nuclear con fines pacificos, una fuente de energia que, si llegara 
a implementarse de una manera practica, resolveria sin duda el 
hambre de energia de las sociedades modernas, sin problemas 
de suministros de combustible ni de contaminacién ambiental. 

Pero por-encima de todo ello, lo que no sospecho ninguna 
mente cientifica anterior, y ni siquiera los astutos iniciadores de 
la aventura estelar en Gotinga, es que la produccion de energia 
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fn los interiores datelares supone In ease tilling de que esdeian 
Planetas come la Terra, porque @) éstudie de la evolucion estelar 
ha demostrade que todo lo que hay a nuestro alrededor y que no 
oa nl hirogeno ni helio se fabricé en el interior de estrellas ya 
dosnparecidas, 

11 camino que conduce de las primeras estrellas alos planetas 
y li vida es Lortuoso, y desconcertante por su simplicidad com- 
hingda econ diversidad y belleza. Quiza el rasgo mas llamativo del 
ilesarrollo de la astrofisica estelar en los siglos xx y xxi radique en 
o] vinculo tan estrecho que establece entre el microcosmos y el 
MAeroeosmos, en constatar que para comprender lo que sucede 
én @! universo a las mayores escalas lo primero imprescindible 
oe Considerar la estructura de la materia a nivel subatémico, que - 
iG #6 puede explicar cémo funcionan las estrellas, las galaxias y 
#l iniverso en general si no se analizan los detalles del funciona- 
iniento de un simple y diminuto conjunto de protones sometidos 
fi eondiciones extremas de presion y temperatura. 

Por eso el viaje que proponemos a través de los misterios de la 
#volucién estelar debe iniciarse en los fundamentos de las leyes 
fiwleas que rigen lo mas pequefio. Hay que recordar qué es un 
filomo, de qué partes y particulas consta, y analizar las propieda- 
ies fundamentales de lo ultramicroscépico, a la luz de la fisica 
mudniica moderna. 

Las propiedades estadisticas, macroscépicas, que se dedu- 
cen de la fisica cudntica y de la mecdnica estadistica para los 
ivandes agregados de particulas resultan también de la maxima 
iportancia para nuestra aventura entre las estrellas. La termo- 
dinamica clasica y sus leyes, unida al eslab6n que la vincula a la 
\eorfa cudntica, en la forma de la ley de Planck para la radiacion 
(lel Cuerpo negro, esclarece buena parte de las caracteristicas 
observables de las estrellas. 

Las técnicas de andlisis caracteristicas de la astrofisica cons- 
lituyen otra pieza fundamental de nuestro viaje. La astronomia 
claisica, con todo el poder que le confieren la astronomia de po- 
Sici6n y la mecanica celeste, nunca habria revelado los secretos 
de las estrellas si no hubiera dispuesto del andlisis espectral. Re- 
sulta crucial, por tanto, entender cémo emiten luz las estrellas y 
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dle que modo depeniden los cetilles de los enpeelros esietires de 
lan Condiciones (leas que unperin en sus superieies, asi como 
de la eomposieion quiniien ce estos astros, Otros mecanismos de 
emision de luz, como Ia radiacion sincrotr6n o los procesos 
de tipo maser (similares al laser en el reino de las microondas) 
resullaran relevanites en ciertas parles de nuestro recorrido. 

Cuando se toman todos los principios fisicos generales y se 
Aplean a una gran esfera autogravitante gaseosa compuesta de 
hidrogeno y helio, resulta toda ta riqueza y variedad de la evo- 
lucion estelar, Desde la formacion de las estrellas por colapso 
pravitatorio a partir de nebulosas interestelares, hasta el final 
espectacular de algunos astros en la forma de las explosiones 
colosales conocidas como supemovas, la evolucién estelar des- 
pliega una complejidad insospechada, en curso de investigacién 
alo largo de las tiltimas décadas, y en la que muchisimas piezas 
ieoricas y observacionales van encajando poco a poco en la for- 
ma de un rompecabezas apasionante. Los colores y brillos de 
las estrellas, sus avatares con el paso del tiempo y su relacién 
con lo que sucede en sus entornos césmicos, todo ello encuentra 
explicacion a la luz de las teorias modernas de evoluci6n estelar. 

i] parametro fundamental que define el destino de las estre- 
llas es la masa. El curso de la existencia de los astros viene mar- 
cado por la cantidad de materia que acumulan en sus interiores, 
con una frontera trazada en el entorno de unas ocho veces la 
masa del Sol. Por debajo o por encima de ese umbral, el devenir 
de las estrellas sigue caminos divergentes a partir de una cierta 
fase evolutiva. De un modo o de otro, sea con un final en forma 
de nebulosa planetaria y estrella enana blanca, o en forma de su- 
permova gravitatoria que deje tras de si una estrella de neutrones 
o un agujero negro, las estrellas procesan el material del que se 
formaron y devuelven al medio interestelar una sustancia trans- 
formada y enriquecida. 

A este cuadro dibujado en torno a estrellas aisladas se afiaden 
no pocas novedades cuando se consideran grandes grupos de 
estrellas (ctimulos estelares) o cuando se tienen en cuenta las al- 
teraciones que induce el hecho de que una buena parte de las 
estrellas surjan en el seno de sistemas binarios. De las estrellas 


INTRODUCCION 


Tenlee Fevn Ie fh lhe Oo plosiones de superoavas lermnonnelen 
foe, In convivencla en estrecha compafiin marca grandes diferen 
vive en el devenir de muchos astros, 

Se consideren sistemas estelares aislados o milliples, eamulos 
Oalelares © galaxias, la mayor sorpresa que brinda la evolucién 
otelar consiste en explicar el origen de nuestro propio planeta, y 
In fuente del material del que estamos hechos los seres vivos. Al 
final del camino que parte de Giordano Bruno hasta el momento 
felual, pasando por Houtermans y su época, encontramos que la 
liz de las estrellas nos explica lo que somos. En los términos mas 
(lisicos, casi topicos, pero también mas profundamente autén- 
Hivos, la evolucion estelar nos sitia frente a nuestro origen en 
lis estrellas y también, en cierto sentido, ante nuestro destino. 
La joven que acompafié a Fritz por las calles de Gotinga aquel 
verano de la primera mitad del siglo xx no podfa comprender lo 
que ni siquiera Houtermans llegaba a entrever: que la historia de 
ln Gnergia estelar es en buena medida nuestra propia historia. 

[iste asombroso camino de descubrimiento todavia continua. 
Cada hallazgo aclara enigmas antiguos o recientes, pero abre 
oLros nuevos, y la astrofisica estelar contemporanea no se de- 
ligne a recrearse en el orgullo de lo ya conseguido, sino que se 
iana por avanzar para desvelar lo que atin queda por descubrir. 
La lista de problemas pendientes en evolucién estelar es ala vez 
compleja y larga, y por eso este campo de investigacién ofrece 
iin ejemplo excepcional de ciencia en marcha: con un pasado 
Heslumbrante, una materia hermosa y un terreno por roturar que 
brindara trabajo y gloria, ain, a muchas generaciones de espiri- 
{tis interesados por la ciencia. 
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odo trayecto requiere un bagaje, y el camino a 
jas estrellas no puede ser distinto. Para abarcar 
mas grande debemos adentrarnos primero 

n lo mintsculo, asi como familiarizarnos con 
las leyes basicas que lo rigen todo, incluidos 

los astros. Entraremos en contacto, ademas, 

n algunas de las herramientas fundamentales 
la astrofisica estelar. 


y 
(1¢ 
" 


Observe las estrellas a simple vista una noche cualquiera. Nada 
pirece mas inmutable que esos puntos luminosos que destacan 
“vontra la negrura del firmamento. No todos son iguales: los hay 
iis y menos brillantes y, si se contemplan con atenci6n, legan 
a apreciarse diferencias sutiles de color. Pero ese panorama 
parece no cambiar nunca. Las constelaciones que vemos ahora 
8on las mismas que conocieron nuestros abuelos. Reconocemos 
nuestro mismo cielo en los registros dejados por los griegos 
hice ya mas de dos mil afios. La permanencia del paisaje estelar 
«s tan absoluta que estos astros recibieron durante muchos si- 
jlos la denominacion de estrellas fijas, y se consideraba que se 
hallaban asi, fijas, sobre el firmamento, palabra de origen latino 
tue no significa sino «construcci6n sélida», «base firme». 

Ic] reino de las inmutables estrellas fijas empez6 a cambiar 
para la ciencia occidental cuando Tycho Brahe demostr6é ha- 
cia 1572 que las novas (estrellas «nuevas» o temporarias) que 
aparecian en el cielo de tanto en tanto estaban situadas mas 
alla de la Luna, y que por lo tanto no eran fenédmenos atmos- 
{Gricos, como se habia pensado hasta entonces. Poco después 
David Fabricius (1596) y Geminiano Montanari (1667) llamaron 
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la ateneion sobre las primeras esalieling virinbles, Mira Ceth y 
Algol, respectivamente, astros que habian estado cambiands de 
napecto ante los ojos de la humanidad durante miles de afios 
sin que nadie pareciera haberse dado cuenta. Cuando Edmond 
Halley (1718) constaté que algunas estrellas realmente se des- 
plazan por el cielo, la idea de cambio empezé a instalarse en la 
astronomia moderna. 

Mato abrié la puerta a una nueva perspectiva en lo que con- 
cieme a la diversidad de las estrellas. Desde siempre, el hecho 
dé que estas se muestren distintas entre sf se habia interpretado 
como debido a que cada estrella es de una naturaleza intrinseca 
diferente, Pero empez6 a considerarse la posibilidad de que to- 
das las estrellas pertenecieran a un mismo tipo de objeto, con 
caracteristicas bastante uniformes, pero que las diferencias ob- 
firvadas se debieran a que cada estrella individual va carnbiando 
eon el paso del tiempo. Durante el breve intervalo de existencia 
del ser humano no da tiempo a apreciar cambios en cada astro 
por separado, pero al mirar el cielo vemos toda una diversidad 
de estrellas en fases distintas de evolucién estelar, y esto podria 
explicar, quiz, buena parte de su diversidad. 

Esta aproximacion evolutiva al mundo estelar se vio reforza- 
da con el auge de la termodinamica a lo largo del siglo xix. Las 
leyes de la termodinamica, respaldadas por el prestigio de ha- 
ber conducido a la humanidad a un progreso tecnolégico asom- 
broso, exigian que las estrellas fueran cambiando con el paso 
del tiempo, aunque fuera muy lentamente. Tanto el principio 
de conservacion de la energia (primera ley) como el principio de 
incremento de la entropta (a menudo interpretada como una 
medida del nivel de desorden, y que se recoge en la segunda 
ley) conducian a conclusiones ineludibles: una estrella no pue- 
de mantenerse como cuerpo radiante de energia de manera in- 
definida y, ademas, tiene que cambiar a medida que emite luz 
y calor. La existencia de las estrellas debia tener un principio, 
seguir un proceso de cambio, y un final. Muy pronto se acufdé 
el término evolucién estelar para referirse a este ciclo, bajo la 
influencia de la exitosa teoria contemporanea de la evolucién 
bioldégica, aunque hay que insistir desde el principio en que la 
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tos Manse rebraget se erasioetiaen 


vasquema Sobre los cambios de los seres humanos:con eh. paso del 
O una medida mas o manos aproximada de la duracion de. cada etapa 
pasos para éllo son observacién,, clasificacin y calcul, y justo este es 


as, ue se desarralla alo largo. de miles de millones de afios, ‘a paitir del retrato 
20 que nos brinda la opsenacion del cosmos desde la Tierra hoy 


se 
F Francisco de Goya y lucientes: La familia de Carlos WV; una visién instanténea de una ‘muestra de Seres. 
humanos que, como demosti6 Inés Roan gi Hidalgo, permite deducir ratichn acerca del ciclo vital aes 
Homo: za ERS 
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is a diferencias’ 
también podria adoptar un punto de vista evolutivo ytrazar 


guie la astronomia empez6 a entrentarse al desatfo de esclarecer la evolucion — 
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evelieion estelar no hace reheeneii & Cables en los Aalros A 
lo largo de sucesives foneraciones, sino a tranelormaeiones en 
cada astro individual con el paso de muchos anos. 

Los primeros inlentos por esclarecer los procesos de cambio 
én las estrellas recurrian a los principios de la termodinamica, 
pero se veian muy limitados porque se ignoraba todo acerca de la 
fuente de energia interna de estos astros. Sobre estas bases termo- 
dinamicas se intentaba explicar el funcionamiento de las estrellas 
como una historia de contraccién progresiva, en la que la energia 
radiada en forma de luz y calor procedia de la energia potencial 
fravitatoria liberada en el proceso. Se empezaba a barruntar que 
podia haber diferencias entre las historias evolutivas de estrellas 
de masas diferentes, pero hoy sabemos que los esquemas genera- 
les estaban muy lejos de ajustarse a la realidad. El ejemplo mas 
claro es el de la duracién del proceso evolutivo de una estrella. 

Con la soberbia, quiza justificada, de quien ha realizado apor- 
laciones inmortales a la ciencia fisica, William Thomson, mas 
conocido como lord Kelvin, aseguraba a mediados del siglo x1x 
que, mas alla de toda duda, la energia solar procedia de la con- 
traccién gravitatoria de su masa, y que el ciclo total de existen- 
cia del Sol como astro luminoso abarcaba entre veinte y treinta 
millones de anos. Estas cifras resultaban formidables para la 
mentalidad de una sociedad habituada a las especulaciones bi- 
blico-religiosas, que barajaban una edad de-‘no mas de cuatro mil 
© cinco mil afios para la Tierra, pero chocaban de manera frontal 
con las estimaciones que empezaban a provenir del ambito de la 
geologia o, incluso, de la biologia. 

Charles Darwin acababa de publicar su teoria sobre el origen 
y evolucién de las especies mediante la seleccion natural y era 
consciente de que su mecanismo bioldgico requeria periodos 
temporales mas dilatados para actuar. Por eso realiz6 estudios 
muy sdlidos que, sobre bases geolégicas, le permitieron concluir 
que la Tierra debia tener mas, quiza bastante mas, de trescientos 
millones de afios de edad. Kelvin, quien con tanta brillantez ha- 
bia contribuido al avance de la fisica, era un detractor acérrimo 
de la teoria de la evolucién biolégica y emple6é toda su sabiduria 
y su prestigio en denostar la hipotesis darwiniana. 
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No hace fitta deely que Kelvin y sus aeyuidores astaban equi 
yoondos por eGiplelo, singne hay que alegar en su desearo 
que lo ignoraban Lodo acerea de la verdadera fuente de la ener 
ih oatelar: las reacciones nucleares, En efecto, los avances en 
finies atomica y nuclear terminaron 


por resolver, por vias distintas pero Cuando me convenci de que 
felacionadas, ambos enigmas. Por un ninguna estrella de esa clase habia 


lide, las reacciones de fusion nu- 
iar, en las que dos nucleos atémi- 
vO Se wen para formar otro nicleo 


brillado antes, quedé tan perplejo 
por lo increible de la cuestion, 


iit pesado, explicaban el brillo del UE empece a dudar de mis 


Sol y las estrellas a lo largo de miles _ propi0s Ojos. 

ile millones de afios. Por otro lado, 

ion modelos de desintegracién ra- 

iinetiva de los elementos quimicos conducian a una edad para 
li Tierra de ese mismo orden de magnitud. La evolucién biold- 
fica darwiniana ha tenido tiempo suficiente para desarrollarse 
nAj0 el brillo de un Sol sometido a su propia evolucion estelar. 

Un aspecto crucial para entender el funcionamiento de las es- 
{yellas y que también distaba de estar resuelto en el siglo xix era el 
(ls su composicién quimica. Se daba por supuesto, o al menos se 
ndmitia como hipétesis muy razonable, que la composicién qui- 
mica del Sol y las estrellas debia de ser semejante a la del planeta 
Tierra. La astr6noma Cecilia Payne se encarg6, en 1925, de derri- 
har esta idea. Emple6 para ello la espectroscopia, una técnica 
que trataremos con insistencia a lo largo de todo nuestro relato, 
y que aport6 a finales del siglo xix los primeros procedimientos 
para esclarecer de qué estan hechos los objetos que no podemos 
locay, solo mediante el andlisis de la luz que nos envian. 

Cecilia Payne fue la primera persona que se doctoré en as- 
trofisica en la universidad estadounidense de Harvard, adonde 
acudié por las dificultades que encontraba en su Reino Unido 
natal para avanzar en su carrera cientifica, por su condicién de 
mujer. Las investigaciones que condujeron a su tesis doctoral las 
dirigia uno de los mayores monstruos intelectuales de la histo- 
ria de la astrofisica, nada menos que Henry Norris Russell. Los 
hallazgos que la joven britanica estaba realizando contradecian 
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Tycho BRAHE 
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La hipétesis de Norman Lockyer sobre la evolucion estelar. El proceso se inicia abajo a la izquierda, con la 
(ondensacién del astro a partir de material difuso. La densidad se incrementa de manera monotona, pero 
ho asi la temperatura, que en este esquema se corresponde con la altura en el diagrama. Asi las estrellas 
amplezan y terminan su ciclo en estados frios, y culminan hacia la mitad de su existencia con temperaturas 
superficiales elevadas y colores blancos. Los cambios que experimentan los astros a lo largo de! proceso 
llevaron a Lockyer a proponer las siete etapas 0 grupos evolutivos que se indican en la figura. 
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lon presipuestos ACaAdéiieos haste tal extvena que él direclor 
Ue (eels se inte obligade a dirigirae a su doctoranda en estos 
durisinos Lérminos: 


Estimada sehora Payne: 


Por fin dispongo de sus notas sobre abundancias relativas, 
que usted fue tan amable de enviarme hace algtin tiempo. [...] 
Usted ha obtenido algunos resultados muy llamativos que en 
feneral me parecen de una consistencia notable. Algunas de 
las discrepancias aparentes se pueden resolver con facilidad. 
|...] Pero queda una discrepancia muchisimo mas seria, me 
refiero a la del hidrdgeno, el helio y el oxigeno. A este respec- 
to estoy convencido de que hay algo seriamente equivocado 
en su teorfa actual. Esta claro que es imposible que el hidré- 
feno sea un millén de veces mds abundante que los metales, 
y no me cabe duda de que el ntimero de atomos de hidrégeno 
en los dos estados cuanticos es mucho mayor que lo previs- 
to por las teorias de Fowler y Milne. Compton y yo hemos 
enviado una nota breve a Nature acerca de los estados me- 
taestables, que podria ayudar a esclarecer esta dificultad. [...] 


Atentamente suyo, 
Henry Norris Russell 


Que un director de tesis comunique a su estudiante que esta 
«convencidio» de que hay algo no ya equivocado, sino «seria- 
mente equivocado» en su trabajo, deberfa disparar las alarmas. 
Pero en este caso, ademas, ese director es Henry Norris Russell 
en majestad, el cual considera que «esta claro» que las conclu- 
siones son «imposibles», de lo cual «no le cabe duda», y lo apo- 
ya con estudios hechos con Compton y enviados nada menos 
que a Nature. Cecilia Payne tuvo que ser alguien muy especial, 
porque no solo no se desanimo por estos comentarios, sino 
que siguid ‘adelante con esfuerzos renovados y terminéd demos- 
trando a Russell, a Compton, a Naiwre y a toda la comunidad 
cientifica que era ellla quien tenia razén en lo esencial: aunque 
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ln proporoion entie el hidvogend y algiinios de los meliles mis 
Abundinios no sen de un millon, ai aaciende a baatanies decenns 
(le Tyilies, 

in vfeeto, el hidrégeno es muchisimo mas abundante que 
evalquier otra sustancia en el universo, donde casi solo hay hi- 
dvogeno y helio. 1] oxigeno conforma casi la mitad de la masa en 
In vorteza terrestre, pero no llega ni siquiera al 1% de la masa de 
lie estrellas. En cuanto a masa, el cosmos es en un 73-74% hidro- 
ene, y en un 25% helio, y todo lo demas son meras impurezas. 
iiele aspecto determina de un modo radical el funcionamiento 
de las estrellas como maquinas energéticas. 


ENTENDER LO MAS GRANDE ESTUDIANDO LO MAS PEQUENO 


Todo conduce a la necesidad de estudiar la naturaleza intima de 
los constituyentes mas pequefios de la materia, los 4tomos, si se 
pretende comprender la estructura y el funcionamiento de las 
alrellas. La ciencia moderna ha revelado que las estrellas son 
méquinas de fisica at6mica y nuclear. Por eso hay que considerar 
como son los 4tomos, de qué manera emiten y absorben energia 
y cémo son los nucleos atémicos. En el camino aclararemos al- 
ffunas nociones sobre notacién que seran muy ttiles a lo largo 
(le todo nuestro viaje para describir los procesos nucleares que 
suceden en el mundo estelar. 


1 


Atomos: corteza y niicleo 


In la actualidad se ensefia en los colegios que los 4tomos son los 
componentes mas pequefios de la materia en su estado normal. 
Un atomo aislado es realmente mintsculo, con un didmetro que 
én muchos casos ronda la diezmilmillonésima de metro 0, dicho 
de otro modo, habria que colocar en fila unos diez millones de 
atomos para salvar la longitud de un solo milimetro. Si esto le 
parece poco, piense que en una cucharada sopera de agua hay 
un cuatrill6n y medio de atomos. (1,5 millones de millones de 
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millones de millones), dos bercios de los euites son de hidroyeno 
y el roslo de oxigeno) uni eantidid Mucho mayer que el total de 
ealrellas Conlenidss en todo el universe observable, 

Un atomoe normal y aislado consta de dos partes: la corieza. y 
el nueleo, La estructura alomiea podria compararse con la de los 
frutos de Ja planta conocida como diente de leén (Taraxacum 
officinale), Los frutos de esta planta, cuando maduran, son plu- 
THOsOS Y Se agrupan en formaciones esféricas donde varias dece- 
nas de ellos estan ligados a un receptaculo central, duro y aproxi- 
madamente esférico. El conjunto de plumosidades de los frutos 
conlormarian, en nuestra analogia, la corteza atémica (figura 1). 
[cn los Atomos reales esta corteza esta compuesta no de semillas 
plumosas, sino de electrones, particulas subatomicas muy ligeras 
y dotadas de carga eléctrica negativa. En lo que sigue tomaremos 
como unidad de carga eléctrica la carga de uno de estos elec- 
irones, ya-que todos los electrones son idénticos entre si, con 
una masa de 9,11- 10 kg y una carga eléctrica igual a -1,60-10-" 
culombios (C). Por lo tanto, un 4tomo contiene en su corteza una 
carga eléctrica negativa igual al nimero de electrones que posee. 

Asi como las semillas del diente de leén se agrupan en torno a 
un receptaculo central, los electrones rodean el nucleo del ato- 
mo, aunque hay que advertir que nuestro modelo botanico falla 
en cuanto a proporciones, porque el nucleo at6mico, compara- 
do con la corteza electronica, es proporcionalmente muchisimo 
mas pequefio que el receptaculo de la planta comparado con el 
conjunto de plumosidades de las semillas. Siguiendo una analo- 
gia propuesta por Michael Seeds, cuyo apellido en inglés signi- 
fica «semillas», igualemos el nucleo atémico al tamarfio de una 
semilla de uva (no un grano de uva entero, sino una sola de las 
pepitas que contiene). Entonces la nube electrénica tendria un 
diametro de unos 500 m 0, como se suele decir en estos casos, la 
longitud de cinco campos de futbol. 

El nucleo atémico no solo resulta minusculo comparado con 
la nube electronica, sino que ademas es muchisimo mas ma- 
sivo: hay unas cuatro mil veces mas materia en el receptaculo 
de nuestro diente de leén (0 en la semilla de uva del modelo de 
Seeds) que en toda la plumosidad electrdénica que lo envuelve. 
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Lis sernillies de dlanto 
dv loon (Taraxacum 
olticinale} como 
analogla botanica de la 
estructura at6mica: tas 
plumosidades externas 
representan la corteza 
electronica, mientras 
que el receptaculo 
central corresponde 

al nucleo. 


No hace falta decir que el nucleo atémico es extremadamente 
ilenso y que el Atomo en su conjunto se compone esencialmen- 
Le de espacio vacio. 

También el nucleo atomico tiene carga eléctrica, y en condi- 
tiones normales esta resulta exactisimamente igual (con todas 
Jus cifras decimales que se han podido medir) a la carga de la 
nube electronica, pero de signo opuesto, es decir, el nicleo es 
positivo, lo que implica que el 4tomo en su conjunto resulta eléc- 
iricamente neutro (la carga negativa de los electrones se com- 
pensa con la positiva del nucleo). 

Ahora bien, a diferencia de la corteza (hecha exclusivamente 
de electrones), el nucleo at6mico contiene, o puede contener, 
dos tipos distintos de particulas. Por un Jado tenemos los pro- 
tones, dotados de carga eléctrica idéntica a la de los electrones 
pero de signo contrario, y cada uno de ellos con una masa igual a 
unas 1800 veces la de un electron (1,67- 10-°? kg). Y por otro lado 
tenemos los neutrones, sin carga eléctrica (como su nombre in- 
dica) y con masa extremadamente parecida a la de los protones 
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Chwnique no del Lode idention, porque el neutron cs un poquilin 
Ti TIALS), 

Seria bonito, o por lo menos pareceria mas sencillo, que los 
nucleos alamicos Consiaran de un solo lipo de particula, .Qué 
necesidad tiene la naturaleza de complicamos la vida afiadien- 
do Ada estructura atomica un bicho raro, y en apariencia inutil, 
como el neutron? El motivo, si cabe hablar de la realidad en 
estos (érminos, esta en las fuerzas nucleares. Cargas iguales se 
repelen, lo cual es aplicable tanto a los electrones como a los 
protones. Los electrones, sin embargo, pueden pulular por la in- 
mensidad del espacio de la corteza at6mica guardando distan- 
cias seguras entre si, repeliéndose con suavidad a la vez que se 
mantienen ligados al nucleo por la atraccién que se establece en- 
ire sus Cargas negativas y las positivas de los distantes protones. 
Pero los protones, ya lo hemos visto, conviven apretadisimos en 
un espacio muy reducido, lo que induce entre ellos una repulsi6n 
eléctrica gigantesca. Ocurre que cuando los protones se acercan 
entre silo suficiente surge entre ellos una interaccién nueva, una 
atraccién poderosa y de corto alcance conocida como fuerza 
nuclear fuerte (existe ademas otra interaccion, la nuclear débil, 
de la que no hablaremos aqui). Pero esta atraccién nuclear es 
apenas capaz de mantener los protones juntos en lucha con la re- 
pulsion electrostatica entre sus cargas positivas. Los neutrones 
son insensibles a las fuerzas eléctricas (por algo son neutros), 
pero si interaccionan entre si y con los protones a través de las 
fuerzas nucleares. Por tanto, al afiadir neutrones a un nucleo 
atomico se fomenta su unién mediante la fuerza nuclear fuerte, 
sin afiadir el poder disruptivo de la carga eléctrica. Podriamos 
pensar, pues, en los neutrones como en una especie de cemento 
que da consistencia a unos nticleos atémicos que, si no fuera por 
estas discretas particulas, saltarian en pedazos. 


Elementos quimicos e isétopos 


Hay un centenar largo de elementos quimicos, sustancias qui- 
micas elementales que difieren entre si por sus caracteristicas 
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Telene y quimiogs, Los Atomos de todos los elementos presen 
(ht 1h nish eslruehirn general deserita en el] apariade ante 
Her, pero oxhiben diferencias de comportamiento, Los Atomos, 
Oh eeiado normal, mleraccionan unos con otros a través de la 
Haries*G electronica, por cllo no resulta extrafio que las diferen- 
fie de comportamiento se deban a diferencias en la estructu- 
Mi de estas cortezas, En efecto, unos elementos se diferencian 
#@ otros por el mimero de electrones que contienen cuando 
fe encuentran en estado neutro (cargas iguales, pero opues- 
Mia, en corteza y nucleo), numero que coincide con el de pro- 
tones del nticleo y que tiene tanta importancia que cuenta con 
4G Nermbre propio: el numero atémico. Cada elemento quimico 
ie identifica por este numero de manera univoca, de modo que 
lectr «Cloro» es exactamente lo mismo que decir «el elemen- 
Io quimico de numero atémico 17». Cada elemento se etiqueta 
fon tn nombre especifico y se representa con un simbolo de 
‘ini O dos letras. Asf, el simbolo del cloro es Cl, mientras que 
#] del antimonio es Sb, o el del carbono C. Al simbolo podria 
Miaclirse, como un subindice antepuesto, el ntmero atémico, 
nuniue esta informacién es ciertamente redundante porque 
eada simbolo solo puede ir acompafiado de este modo por un 
nico namero atémico, siempre el mismo. Podriamos escribir, 
por tanto: Cl, Sb o .C. 

Pero qué diferencia hay entre dos 4tomos que posean el 
iiisimo numero de protones (mismo ntimero atémico) pero que 
muenten con cantidades diferentes de neutrones? La carga eléc- 
lrica del nucleo seré idéntica, y por tanto la estructura de la 
forleza electronica también resultara igual, lo que implica que el 
fomportamiento quimico de estos dos Atomos sera también 
®! mismo, dado que la interaccién quimica se produce a través 
ile la Corteza. Por lo tanto, estos dos 4tomos de igual numero 
filGmico pero distinto numero de neutrones corresponden al 
mismo elemento quimico, se llamarén igual y se designaran con 
el mismo simbolo. Pensemos por ejemplo en dos 4tomos de car- 
bono, de numero atémico 6, pero uno dotado de 6 neutrones y 
Hlro dotado de 8. Estos 4tomos constituyen isdtopos distintos 
del carbono. 
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Conia vereniog 0 le lara de nuesiyo vie, lo relevante en In 
voluoion ealelar es el ebmporlaniento del nueles atamieo, por 
fo que resulin crucial diferenelar de algun mode los isolopos de 
anda clemenioe, algo que en quimica tiene una importancia secun- 
CO, que NO 


(iin. Para ello se emplea el conceplo de niamero ‘red: 
3 4s que el numero total de particulas (protones mas neutro- 
nes) que conforman el nucleo atémico. Los dos isétopos del car- 
bone que hemos propuesto como ejemplo tienen nimeros masi- 
cos 12 y 14, respectivamente. En los casos en que sea relevante 
distinguir a qué is6topo nos referimos (y en fisica estelar eso su- 
cede casi siempre), afiadiremos el numero masico al simbolo del 
elemento, antepuesto y como superindice, de este modo: ”C, 4C. 
Los is6Lopos mas frecuentes (aunque no tinicos) de los otros dos 
elementos que hemos mencionado hasta ahora serfan: *Cl, !2Sb. 
No todos los isétopos son igual de estables. Es habitual que 
muchos is6topos de un elemento cualquiera tiendan a desinte- 
frarse de manera espontanea. Por ejemplo, si se le da suficiente 
tiempo, un nicleo de “C acabara por convertirse en nitrégeno, 
MN. La proporcién de neutrones y protones en los nucleos esta- 
bles es aproximadamente del 50% para cada tipo de particula, 
si bien los nicleos at6micos mas masivos, con mas protones, 
requieren una cantidad adicional de fuerza nuclear para mante- 
nerse ligados y tienden, por tanto, a poseer mas neutrones que 
protones, a medida que crece el nimero atémico. 


Electrones que saltan 


La analogia del diente de le6n podria dar a entender que los elec- 
trones de la corteza atémica se distribuyen mas o menos a una 
misma distancia del nucleo y de manera aleatoria. Nada mas le- 
jos de la realidad. Las leyes de la mecanica cuantica imponen 
que los electrones se distribuyan en capas sucesivas, y los deta- 
lles de estas capas son distintos para cada elemento, para cada 
numero at6mico. Los electrones estan obligados a ocupar esas 
capas concretas, pero pueden saltar de una a otra si se dan las 
circunstancias adecuadas. 
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A ond ofipa eleetronion le earresponde in nivel de enerpia. 
Loe eleetrones mis corenaros al nielee tlenen enenydias menores, 
‘Todo electron dende a oeupar los niveles energeticos mas bajos 
PoMible, siempre que no eslen ya ocupados. Por eso, cualquier 
Momo muostra una lendencia a que su corteza adopte la confi- 
suracion de energia minima, el llamado estado fundamental, en 
#] que ningiin electrén puede descender mas por estar comple- 
tox todos los niveles inferiores. Pero se puede dar energia a los 
#leetrones, lo que haré que asciendan temporalmente a niveles 
imerpelicos superiores, si estan libres. Hay varios modos de con- 
seguir esto, pero el mas habitual, y el que mas nos interesa aqui, 
te hacerlo por medio de luz. 

Li luz puede entenderse como un chorro de particulas 0 como 
unit onda. Si la consideramos una onda, el color de la luz esta 
vineulado a la longitud de onda. Si se mide esta Ultima en na- 
nometros (nm), equivalentes a millonésimas de milimetro, en la 


sucesion de colores del arco iris, violeta, azul, verde, amarillo, 


hiaranja y rojo, la longitud de onda va creciendo de este modo: 
100 nm, 470 nm, 550 nm, 580 nm, 600 nm y 700 nm. Hay radia- 
ion con longitudes de onda mayores y menores, no perceptibles 
por el ojo humano pero que si se pueden detectar con aparatos. 
isl extremo de longitudes de onda mas cortas es el de los rayos 
#amma, a continuacion vienen los rayos X y luego la luz ultravio- 
lela. Seguiria la luz visible y, mas alla, con longitudes superiores 
a las de las ondas de luz roja, estarian la radiaci6n infrarroja, las 
microondas y las ondas de radio. 

La fisica cuantica relaciona la energia de la radiacién con la 
longitud de onda. La relacion es inversa: cuanto menor sea la lon- 
gitud de onda, mayor es la energia de la radiacion. La radiacién 
electromagnética mas energética es la de los rayos gamma, mien- 
(ras que la menos energética corresponde a las ondas de radio. 

Pero la misma fisica cudntica establece que la luz solo pue- 
de propagarse en paquetes discretos, cuantos de radiacién que 
pueden Hamarse también fotones. Estamos rodeados de radia- 
cin electromagnética que viaja en fotones, cada uno de los cua- 
les esta caracterizado por su energia, que guarda una relacién 
univoca con su longitud de onda (0 color). 
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Twines ahork an dome cualqilern, eon los eteetrones 
ensu estado fundamental Un eleetron puede ascenider de su 
nivel 4 otro superior, de més energla, siempre que ese nivel de 
desline esté libre y siempre que reciba exactamente la energia 
necesaria para cubrir el salto. Si el electr6n se encuentra con 
un folon de la energia Gongitud de onda) adecuada puede ab- 
sorberlo y dar el salto hacia arriba, se dice que pasa a un estado 


axrcilado, pero ignorara por completo cualquier fot6n que porte 


na energia (longitud de onda) distinta. Al cabo de un cierto 
fiempo el electrén excitado siente la necesidad de descender a 
un nivel inferior. Lo hace de manera espontanea, se desexcita, 
baja de nivel y en este trance expulsa un fotén que (no es sor 
prendente) porta la energia justa correspondiente al cambio de 
niveles, lo que determina a su vez la longitud de onda (el color) 
de ta luz emitida. 

Por supuesto, un electr6n puede absorber un fotdén de un co- 
lor concreto y pasar de un nivel @ a otro nivel superior b, y luego 
decaer directamente de b hasta a, con lo que emitira un fotén 
idlénltico en color y energia al que absorbi6 en un principio. Pero 
(ambién es posible que ejecute el descenso paso a paso, con 
paradas en niveles energéticos intermedios (si existen y estan 
libres), con lo que el electrén devolvera al medio la energia ab- 
sorbida de un solo foton en la forma de varios fotones de varios 
colores distintos (siempre mas rojizos, de menos energia, que el 
fotén original). 

Lo importante de todo esto es que cada elemento quimico, 
cada tipo de atomo, tiene un conjunto de niveles electrénicos fi- 
jos, y que todo su juego de excitaciones y desexcitaciones inclu- 
ye solamente un abanico muy concreto de longitudes de onda, 
de colores. Asi pues, si enviamos un chorro de luz de todos los 
colores hacia una masa gaseosa hecha de atomos sueltos de un 
solo tipo (pensemos por ejemplo en 4tomos de hidrdégeno), los 
electrones de los 4tomos sustraeran del haz de luz solo fotones 
con las energias correspondientes a sus niveles energéticos. $i 
se analiza el haz de luz tras atravesar el gas se vera que falta 
radiacion en longitudes de onda muy concretas, que en la distri- 
bucién de colores, el espectro de la luz, aparecen huecos deno- 
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fOn esos hueeos permite identifiew la auetaneia quimica que 
eonforma el pas, 

‘También es posible la situacion complementaria: es posible 
confer a los elecltrones de los Atomos energias que los exciten 
a traves no de fotones, sind por otros mecanismos como, por 
ejemplo, colisiones entre atomos, 0 colisiones con electrones 
libres, Luego esos electrones excitados pueden descender al es- 
lado fundamental y emitir luz en longitudes de onda especificas, 
las mismas que mostrarian en un espectro de absorcién, pero 
que ahora aparecen como luz adicional, en la forma de lineas 
espectrales de emision. 

Un caso extremo de excitacién es la llamada tonizacion. Es 
posible que los electrones reciban el impacto de fotones tan 
energéticos que salten no ya a niveles energéticos superiores 
en la corteza del atomo, sino que se desprendan totalmente del 
mismo. Este fendmeno podria representarse, en nuestro simil 
botanico, con soplar fuerte el diente de leén, de manera que las 
semillas se desprendan del receptaculo (figura 2). La ionizacién 
puede ser parcial (el viento se lleva solo unas cuantas semillas) 


Un atomo en proceso de ionizacidn o 
pérdida de electrones, en la analogiadel | 
diente de le6n. Las semillas (electrones) 
reciben energia y abandonan ta planta. 


———— ie gee 
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6 total (eda vaio el reeepiienloa), Un Aforme totalmente io 
iivady carece de cortesa y por lo tanto no puede participar en 
redeciones quimieas, pero queda el nucleo atomico desnudo, div 
minuto y muy Masivo, que si puede participar en toda Ja serie de 
process fisicos descritos por la fisica nuclear. 


Fusl6n nuclear 


[al mas importante de estos procesos en el contexto de la evolu- 
cion esielar es la fusi6n nuclear. La fusi6n consiste en la unién 
de dos o més nucleos atémicos para conformar un solo nucleo 
mais masivo. Para imaginar este proceso primero hay que consi- 
derar alomos totalmente ionizados, desprovistos de electrones. 
hislos micleos at6micos desnudos poseen cargas positivas y, por 
lo tanto, se repelen entre si con intensidad. Si queremos que se 
unan hay que aproximarlos lo suficiente como para que la fuer- 
za nuclear fuerte, atractiva pero de muy corto alcance, pase a la 
uecion y logre retenerlos juntos. El modo de acercarlos consis- 
le en agitarlos con velocidades elevadas y someterlos a grandes 
presiones. La velocidad de las particulas se corresponde, a nivel 
microscépico, con una temperatura elevada desde el punto de 
visa macroscopico. 

Por lo tanto, para desencadenar la fusi6n nuclear hay que 
comprimir y calentar el material. La fusi6n de 4tomos ligeros, 
como los de hidrégeno, resulta favorable desde el punto de vista 
energético y esto es lo que hace brillar las estrellas. Este proce- 
so se logra en la Tierra a base de pura fuerza bruta. Las bombas 
termonucleares, o bombas H, calientan y comprimen 4tomos de 
varios isétopos del hidr6égeno por el expeditivo método de su- 
mirlos en la explosién previa de una bomba de tipo Nagasaki 
(de fisi6n), que en este caso actia como simple detonador de 
la bomba de fusi6n, mucho mAs destructiva. En las estrellas es 
el propio peso del material estelar el que induce las presiones y 
temperaturas necesarias. 

Toda la maquinaria estelar se basa en las reacciones nuclea- 
res de fusidn, con las que nos encontraremos continuamente en 
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Modo de deseribir ostos PVOCEROR, 
faaion ony parecida a in que 
loner siempre presente que ahora los dtomos e 
lonizados, no hay quimi 
eos atoOmicos desnudos, 


Consideremos el dtomo mas sencillo posible, el nucleo del 
lxOtopo mas frecuente del hidrégeno, que tiene nimero atémico 
! (Solo un protén) y que carece de neutrones. El nucleo del hi- 
regeno no es mas que un proton suelto, y puede representarse 
como ‘TH. Sila presion y la temperatura son lo bastante elevadas 
lograremos que dos micleos de hidrégeno se aproximen lo sufi- 
elente como para unirse. Pero el nticleo resultante, formado por 
dos protones y que podria denominarse ’He (leido <helio-dos») 
«8 extremadamente inestable. Uno de los dos protones se con- 
Vierte en un neutron mediante la expulsion de un positr6n (e’). 
De este modo queda un nticleo formado por un proton y un neu- 
ton, que tiene numero atémico 1, por tanto es hidrdégeno, «hi- 
“yégeno-dos» o deuterio: 2H. Este proceso se representa gee 


A+ JH Set + 2H 


Esta notacion seré la habitual para representar reacciones 
nucleares. Por ejemplo, si el nticleo de deuterio, 7H, resultante 
recibe el impacto de otro proton, el resultado seré un nucleo 
formado por dos protones y un neutron, °He: 


"H + 'H > *He 


Como veremos mas adelante, al ir avanzando en las cadenas 
de reacciones nucleares intervienen nucleos cada vez mas pe- 
sados, y empiezan a aparecer elementos quimicos como el be- 
rilio, el litio, etcétera. En estas reacciones y en otras muchas se 
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prodicen wdemie weutrinos y Padinoion galing. Pin Jos textos 
de nivel Mientifies elevids se hacen constar todos cetoe subpre 
ductos con el maxi eaMmero, pero no lo haremos aqui por sen 

eulez, Para nuestros fines basta con 


fn 1900 Planck descubrié la ley de tener en cuenta que en Ja mayoria de 


ia fadiacion del cuerpo negro sin 
usu los folones, En 1905, Einstein 
Caseubnié los folones sin usar la 
ley de Planck, 


4 


1608 casos, aunque no lo reflejemos al 
representar las reacciones, la fusién 
nuclear conlleva la produccién de 
energia (radiacién) y de esas esqui- 
vas particulas misteriosas llamadas 
A. Pais neutrinos. 


LEYES FUNDAMENTALES 


Acabamos de tratar algunas cuestiones de fisica fundamental de 
nivel alLomico o ultramicroscépico que resultan relevantes para 
la evolucién estelar. Pero las estrellas no solo son maquinas im- 
pulsadas por reacciones nucleares, sino que también son gran- 
des objetos macroscépicos, con dimensiones sobrecogedoras, y 
Se rigen asimismo por las leyes de la fisica que experimentamos 
en la vida cotidiana, como los seres macroscdépicos que somos. 
Nos adentraremos ahora en algunas de las leyes fisicas macros- 
copicas que resultan mas importantes para el estudio de las es- 
(rellas. De la interrelaci6n entre las leyes macroscopicas y las 
mucroscépicas surgira toda la riqueza de la evolucién estelar. 


Equilibrio hidrostatico 


Uno de los enigmas eternos del ser humano al contemplar el 
mundo fue siempre la naturaleza de las estrellas. Un pasaje in- 
trascendente de la pelicula de Disney El rey leén resume algunas 
de las hipdtesis lanzadas a lo largo de la historia. Los personajes 
Pumba, Timén y Simba discuten si «esos puntos brillantes de 
arriba» son luciérnagas pegadas en una superficie de color negro 
oscuro, los grandes reyes del pasado que nos contemplan desde 
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HW Gillin OG bolas ce HAs Theandoscerite aitiidia a millones de 
llonetros de nqul Hoy sabenos que, con la salvedad de que 
i eelimacion de la distuneia ae queda mity vorta, la hipétesis 
POrrect) es esti ultima, la formulada por Pumba, 

Nas osferas de #ases incandescentes se encuentran en equili- 
belo, Por lo menos durante la ninyor parte de su existencia, y con 
_ eXeepciones que trataremos mAs adelante, una estrella man- 
Jene una estructura razonablemente estable. Esta constatacié 
demoatrada por la observacién directa del Sol y por el ietoste 
lallado de la luz que lega del resto de estrellas, requiere que estos 
Mstemas fisicos macroseépicos Satisfagan varios principios fisi- 
fos, el primero de los cuales es la ley del equilibrio hidrostdtico. 

Li atraccion gravitatoria entre las particulas que conforman la 

estrella tiende a hacer que se comprima. Pero esta compresi6n 
sie ve frenada por algin agente interno que la contrarresta y con- 
duce aun estado de equilibrio. Este agente interno se identifica 
eon la presién interna, la cual, como veremos, viene causada en 
definitiva por la liberacién de energia. La ley del equilibrio hi- 
drostatico establece que la presion en cada punto del interior 
del astro tiene que compensar exactamente el peso (debido ala 
iraccion gravitatoria) de todo el material situado por encima. 
sla condicion se puede expresar en términos matematicos muy 
precisos, en forma de ecuacion diferencial, una ecuacioén que 
pre yporciona informaci6n sobre el modo en que cambia una mag- 
nilud fisica a medida que van cambiando de manera suave otras 
variables, Al resolver la ecuacién se deduce la relacién que se 
debe cumplir obligatoriamente entre la densidad y la masa para 
cada distancia al centro. Una consecuencia adicional de esta ley 
es que las estrellas deben ser esféricas, si su estructura viene 
dominada por este equilibrio entre gravedad y presién (con las 
desviaciones que pudiera introducir la rotacién). 


Condiciones sobre la masa y la energia 


5 : ae 
Puede parecer obvio, pero en fisica incluso lo mds obvio debe 
fenerse presente y se debe plasmar en ecuaciones: a medida que 
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nos Alejumos desde el centre de li vatrotia hacia ol exterior, cada 
vex dqjamos alris main maak estelar y ho menos, y adeniuis ol 
ineremento de la nasa ex una funcion suave (derivable) de la 
densidad, Beta perogrullada (0 quizi no lo sea. (anto) se suele 
denorminar condicion de continuidad y conduce a otra ecuacion 
diferencial que vincula la densidad en cada punto de la estre- 
Ila con In distancia al centro. Esta condicion prohibe exotismos 
como densidades negativas o nulas en el interior estelar, e im- 
pide también que se den circunstancias como cambios bruscos 
de densidad de una capa a otra, discontinuidades que si podrian 
darse (y de hecho se dan) en objetos sdlidos como los planetas. 

Una eondicidn no menos obvia, pero que conduce a ecuacio- 
nes diferenciales igual de imprescindibles, es la de la conserva 
cion de la energia. Este principio, aplicado a la estructura estelar, 
we traduce en que si se considera una capa de la estrella situada a 
una distancia deverminada del centro, la cantidad de energia que 
ntraviesa esa capa debe ser igual a la energia total generada por 
las Capas que abarca en su interior mas, quizé; la energia gene- 
rada en la propia capa (si es que en ella se producen reacciones 
nucleares). Dado que existe una Ultima capa de la estrella, la su- 
perficial, desde la cual la energia fluye al espacio, se deduce que 
alo largo de toda la masa estelar el balance neto de energia debe 
tender a transportarla desde el interior hacia el exterior. 

Este transporte de energia estar4 relacionado con la tempera- 
{ura del material. Se demuestra que, con independencia del me- 
canismo fisico responsable del transporte de energia (convec- 
cién, radiacién o conduccién; véase la figura 3), este se verifica 
desde las zonas mas calientes hacia las mas frias, lo que, unido 
ala ley de conservacion de la energia, implica que la temperatu- 
ra del material estelar debe descender continuamente a medida 
que nos alejamos del centro. 


Ecuaciones de estado: gas ideal y materia degenerada 


La relacion detallada entre presion, densidad y temperatura de- 
pende de las propiedades concretas del material que se esté tra- 
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Radiacién Convecci6n 


Ejemplo cotidiano de transmisién de calor por radiaci6n, por conveccién y por conduccién. En una estrella 
los dos primeros procesos son importantes, en tanto que el ultimo no suele ser relevante la transferencia 
por radiacion es fa principal responsable de que sintamos el calor del fogon si acercamos la mano a este 
La conveccion es la que transmite el calor mediante un fluido, como por ejemplo et agua puesta a hervir; 
la que esta en el fondo de la cacerola tiende a subir, y la de arriba ocupa su lugar. La conduccién transfiere 
calor a través de un medio estacionario, por ejemplo sdlido, como el mango de la cacerola. 


tando. Esta relaci6n matematica se conoce como la ecuacion de 
estado de la sustancia. Puede parecer sorprendente, pero es cier- 
to, que en los interiores estelares normales rija como ecuaci6én 
de estado una de las mas simples de toda la termodinamica, la 
famosa y conocidisima ley de los gases ideales, que afirma ate el 
producto de la presién por el volumen es directamente propor- 
cional a la temperatura. 

Incluso en los cursos elementales de fisica y quimica se ad- 
vierte que la ecuacion de estado del gas ideal es solo una primera 
aproximacion al comportamiento de estos fluidos en el labora- 
‘tono, apta para presiones y temperaturas moderadas, y se men- 
cionan correcciones diversas que rectifican y mejoran esa ley, 
como la ecuaci6n de Van der Waals, y otras. Pero sin lugar a du- 
das en los interiores estelares las presiones y temperaturas son 
muchisimo mas elevadas que las habituales en los laboratorios 
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lerresires, {Como os posible, entonces, que slianos plinteands 
ln loy de los gives idenles come cenneion de calado? 

La clave esta en que las presiones y Lemperaturas son, efectiva- 
ments, jan elevadisimas que los alomos se encuentran tolalmente 
ionizados: todo el material estelar es un revoltijo de nicleos at6- 
micos y electrones entre los que no hay ni un solo atomo integro, 
eon au estructura «habitual» (para el ser humano) formada por 
rorloza y nucleo. Ya vimos que los atomos estan hechos sobre 
lodo de espacio vacio, y la ionizacion total hace que las parti- 
Milas resultantes, electrones y nacleos, se desplacen con unas 
sepiraciones relativas entre si enormes, comparadas con sus ta- 
Matos fsicos. Y en estas condiciones la ley de los gases ideales 
se convierle en una aproximacidén mas que buena, buenisima, al 
comportanuento del material, a pesar de imperar condiciones 
como las del interior solar, donde la temperatura asciende a quin- 
ee millones de grados y la presion alcanza los dos billones (millo- 
nex de millones) de atmésferas. En la mayoria de casos solo es 
necesano tener en cuenta, afiadiendo los términos matematicos 
ndecundos, que junto a la presién debida a las particulas mate- 
riiles existe una cantidad no despreciable de presion debida a 
lan radiacion., Aun asi, los avatares de la fisica estelar hacen que 
puedan darse casos tan extremos en los que el material deje de 
fomportarse Como un gas ideal. In esos casos, los modelos in- 
corporan correcciones (ligeras) a la ecuacién de estado. 

Pero hay otras situaciones en las que la ecuacién de estado 
cnambia de manera radical. Es curioso, pero cuando se produ- 
ce este fenémeno no se debe tanto a que los niicleos atomicos 
(sobre todo protones, o nucleos de hidrégeno, aunque no solo) 
se aparten de la ley del gas ideal, sino que son los electrones los 
responsables del cambio de comportamiento. Los electrones 
desempenan un papel secundario en la mayoria de las fases evo- 
lutivas estelares: se limitan casi solo a estar ahi, compensando la 
carga eléctrica de los nucleos atémicos, y su presencia debe te- 
nerse en cuenta solo para calculos muy detallados. Pero cuando 
las Condiciones fisicas se acercan a densidades del orden de diez 
kilogramos por centimetro cubico (se dice pronto: diez mil veces 
la densidad del agua) y las temperaturas no son exorbitantemen- 
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le dlevadas, los Meetrones cambian de ¢ SO POP Onto, pasn 
Al denominacdo eadn deqenerade ¥ ae labia de materia deqe 
neradn, que Be TIC por une ecueon de estado riuy diferente a 
In del gas ideal, Lo mas importante de esta nueva @cuacién cde 
Halado es, para nuestros fines, que la presién de la materia dege- 
Herida no se incrementa cuando crece la Lemperatura. Cuando 
ge li ley del gas ideal todo cambio de temperatura conlleva una 
alleracién, en el mismo sentido, de la presi6n como respuesta 
Inslantanea, pero un material degenerado puede calentarse mu- 
eho sin que su presiOn varie apenas. Este hecho tendra conse- 
estes ine oo eailel en los cuerpos celestes que llegan a 
Mrivesar fases degeneradas, como en | 
interior de algunas estrellas es oe cai 
Cuando las condiciones de densidad crecen todavia mas y lle- 
fan a los mil kilogramos por centimetro cubico (un millén de 
veces la densidad del agua) los electrones empiezan a moverse 
lan rapido que se deben aplicar correcciones relativistas a su 
ecuacion de estado (materia degenerada relativista). Y mas 
alla, cuando la densidad ronda los cientos de billones (millones 
il millones) de gramos por centimetro ctiibico, puede llegar el 
Haso de que los neutrones entren en un estado de degeneracién 
similar al que hemos descrito para los electrones. La ecuacion de 
estado de la materia neutrénica degenerada es poco conocida 
emo Casi todo lo que tiene que ver con el comportamiento da 
euntidades macroscdpicas de materia con densidades similares 
‘las de los nticleos atémicos. 


Modelos estelares 


Con las mimbres fisico-matematicas descritas es factible resol- 
ver las ecuaciones y deducir c6émo es el interior de una estrella 
desde todos los puntos de vista: producci6n de energia, perfil 
radial de densidades, temperaturas, etcétera. Por Sunuesio hay 
que introducir como ingrediente esencial el comportamiento de 
las posibles reacciones nucleares, incluida su dependencia de la 
femperatura, asf como los criterios para decidir el mecanismo 


EQUIPAJE PARA EL VIAJE A LAS ESTRELLAS 


39 


ay 


de ianeporte de li enoryin al cate se produoy por eonveceion o 
per radingeion (dade que ia conduceion no suele ser relevante en 
bate contexto), Us necesario eapeciicar tambien Ia masa de la 
estrella y su composicion quimica de partida, 

1 problema es formidable y queda lejos de la simplicidad que 
Arthur Wddington creia ver en las estrellas. No existen solucio- 
nes analiticas para el problema, es decir, que se puedan plasmar 
en ecuaciones, salvo en casos aproximados que pueden brin- 
dar respuestas meramente orientativas. Por eso, todo el trabajo 
sobre estructura y evolucién estelar depende de la resolucién 
numérica de las ecuaciones, es decir, del calculo puro y duro en 
simulaciones informaticas. 

Estos modelos informaticos dividen la estrella en multitud 
de eascarones esféricos, lo bastante delgados como para que se 
pueda considerar que las condiciones fisicas no varian entre su 
cara interna y su cara externa. El] primer resultado de los mo- 
delos és la estructura de una estrella para un instante concreto, 
pero también pueden seguir la evolucién estelar, es decir, el cam- 
bio de esta estructura, a medida que pasa el tiempo y se van alte- 
rando las condiciones de partida, sobre todo la composici6on del 
material segan progresan las reacciones de fusién en las zonas 
mas densas y calientes. Para los estudios evolutivos hay que pro- 
ceder a pasos temporales lo bastante pequefios como para que 
las condiciones cambien un poco, pero no demasiado, en cada 
elapa. En las fases mas estables y tranquilas de la evoluci6én es- 
lelar estos pasos pueden abarcar miles, o muchos miles de afios; 
pero en ocasiones, como veremos, surgen situaciones en las que 
se hace necesario seguir los procesos con una resolucion tempo- 
ral mucho mas fina. En cualquier caso, el estudio moderno de la 
evolucién estelar no habria llegado a su estado actual de no ser 
por las grandes supercomputadoras aplicadas al cAlculo masivo. 


Radiacion y conveccién 


En la ensefianza primaria se explican las tres maneras en que 
puede propagarse el calor: conduccion, conveccién y radiacion. 
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La Condiecion cnrmee de valor novimalinente en Gatrofieien, pero 
mH juego entre eonveeeion y mdiacion resulta deine importancia 
Oontral en el estudié de la estrueiaya eslelar y por eso vale la 
pena que le dediquemos unas palabras. 

La radiacion como mecanismo para el transporte de ener- 
fia consiste en la propagacién de radiacién electromagnética 
(falones) sin traslado de parte de la masa del objeto implicado. 
La vaciacién atraviesa el medio caliente y se lleva la energia. La 
eonveccién, en cambio, implica el transporte de energia junto 
eon la materia caliente: en lugar de mover ondas electromag- 
heticas (o fotones), se desplazan porciones materiales que por- 
iin consigo la energfa en forma de.calor, es decir, en forma de 
energia cinética ligada a la agitacién de sus particulas ultrami- 
rroscopicas. 

La energia producida en los interiores estelares escapa por la 
Vin mas eficiente de que disponga. Cuando las condiciones fisi- 
eas y de composicion quimica conforman un medio poco opaco, 
In energia fluye preferentemente por radiacion. Pero cuando las 
condiciones hacen que el medio sea bastante opaco, entonces la 
energia se acumula, la temperatura crece, el material se dilata y 
Ins fuerzas de flotacién de Arquimedes piden paso: el material 
caliente, menos denso, tiende a ascender mientras que el mas 
Irfo y denso que hay por encima hace lo contrario. Asf arranca 
la conveccién. 

Como se ha mencionado, el juego entre los dos mecanismos 
de transporte de energia en los interiores estelares es muy im- 
portante, y el caracter convectivo o radiativo de un astro, o de 
algunas de sus capas, determina muchas de sus propiedades y, 
én buena medida, el curso de su evolucién. 


Radiacion del cuerpo negro 


Ya hemos descrito uno de los mecanismos de interaccién entre 
los atomos y la luz: la formacién de espectros de absorcién o de 
emision a través de la excitacién y desexcitacién de electrones 
en las cortezas atémicas. 
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Como hemos dicho, eabe entender in jue come una onda 
vleetromagnéticen, La radinelon electromagnetion interacciona 
con Ins particulas materiales que poseen earge eleetviog: une 
onda de este Lipo acelera las careas eléetricas y, en jyusta corres: 
pondencia, slempre que se aplica una aceleracion a ana carga 
eléctiries se emite una onda electromagnética, Este proceso 
puede darse en particulas cargadas libres, independientes, pero 
(ambien puede suceder cuando los electrones (negalivos) y los 
nuieleos alémicos (positivos) se encuentran ligados en forma de 
Atomos neutros. Uno de los procesos fisicos mas importantes 
en termodinamica y en astrofisica es el de la emisién de radia- 
cién electromagnética de origen térmico, es decir, el mecanis- 
mo mediante el cual emiten luz (visible o invisible) los objetos 
que estan Calientes. 

La temperatura de un trozo de materia no es mas que una 
medida de la velocidad con la que se agitan sus particulas mas 
pequefias, los 4tomos o las moléculas. Cuando atomos y molé- 
culas se agitan, chocan unos contra otros, y en ese trance €s 
evidente que se aceleran y desaceleran, y con ellos todos sus 
componentes subatomicos portadores de carga eléctrica. Por 
lo tanto, toda agitacion térmica conlleva la aceleracion de parti- 
culas cargadas y, en consecuencia, la emisién de radiacion elec- 
tromagnética. 

La emision electromagnética de los cuerpos calientes es un 
asunto central en termodinamica clasica, y su estudio condujo 
al nacimiento de la fisica cuantica, porque se comprob6é que 
no es posible explicar el espectro de emision de este tipo de 
objetos sin recurrir a argumentos de tipo cudntico. En este con- 
texto suele hablarse del cuerpo negro, un fragmento material 
ideal que solo emita luz por el hecho de estar caliente, y no por 
ninguna otra razon. Por ejemplo, en un cuerpo negro No pueden 
darse excitaciones y desexcitaciones atomicas, pero tampoco 
puede reflejar luz: esta obligado a absorber toda la radiacion 
que incida sobre él, de ahi la denominacién de negro, a pesar 
de que puede emitir luz (y de hecho tiene que hacerlo). Remar- 
quemos el hecho sorprendente de que la emision térmica se 
produce por igual en materiales sélidos, liquidos 0 gaseosos, y 
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que lampoes hay diferencias enire los compnesios por Alomeos 
Aueiios o por moléeulisy, ielatinios: solo Ih femperahira es im 
Portante, 


Como demostré Max Planck en Cabe una esperanza razonable 
#1 ao 1900, un cuerpo negro emile da que en un futuro no demasiado 
lejano seamos capaces de 


fadiacion con wm espectro bien de- 
finido y que depende tan solo de su 


temperatura: cuerpos negros de dis- comprender una cosa tan simple 


{inta composiciédn quimica pero de como una estrella. 

femperaturas idénticas muestran el 

mismo espectro de emision térmica. 

La curva de emision espectral del cuerpo negro se caracteriza 
por adoptar un valor nulo para longitudes de onda nulas, es de- 
tly, no es posible la emision térmica con frecuencia infinite Pero 
lnego la intensidad de emisidén va ascendiendo a medida que se 
ctonsideran longitudes de onda mas largas, frecuencias mas ba- 
jas, hasta alcanzar un maximo en una longitud de onda concreta 
y que depende solamente de la temperatura del cuerpo negro 
A partir de esa longitud de onda de emisién maxima, la fitens 
sidad del espectro vuelve a descender suavemente, poco a poco 
y, aunque en rigor no llega nunca a anularse, la intensidad pare 
longitudes de onda arbitrariamente largas es tan escasa que se 
puede despreciar. 

. Los cuerpos negros muy calientes tienen el maximo de emi- 
sion en longitudes de onda muy cortas que podrian situarse in- 
eluso fuera del rango visible (en el ultravioleta o mas alla) para 
objetos extremadamente calidos, mientras que los cuerpos ne- 
gros mas frios emiten radiaci6n también fuera del espectro visi- 
ble, pero por el otro lado: en el infrarrojo o incluso en las ondas 
(le radio. 

Muchos objetos de la vida cotidiana se comportan como cuer- 
pos negros bastante aproximados. Pero muy en especial, las es- 
trellas son cuerpos negros muy buenos. He aqui solo oe de las 
multiples ocasiones en que la fisica nos desconcierta con deno- 
minaciones alejadas del lenguaje intuitivo: en astrofisica, los as- 
(ros que alumbran el cosmos inundandolo de luz se orator 
nada menos que... cuerpos negros. 
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Pl 10 Ja), ¢ la velocidad de fa luz en el vacio 
tanto oe Boltzmann (1,38065-10-* J/K). De fa ley de Planck se 
do Wien, que da la jongitud de onda 2,,,,, Para la que el es- 

78-81 maximo de emiston. eye 


jacior eS e Un NE do, resultado de resolver una - 
minador es en realidad un valor aproximiado, resultado de resolver una 
ite, y que esa Constante en realidad deberia valer 4965114231, Obset- 


roporcionalidad entre 2...) Tes inversa, es decir, para cuerpos 


se aprecia en la ta 


= 4 


ol0 jos cuerpos negros en el entorno de los HOG K.de temperatura” 


b 


: | caso de la emisin de las cuaito estrellas més brilantes de la imagen. 


unos 8001 as cal emitén en los ton | 
nplacios hacia él verde y los cuerpés mas frios tienden al naranja 0 al rojo. 


lente y en-azut el de fa fifa, pero atencion si la persona encargada de la 


‘mismas motivos convencionales, en jontaneria se acostumbra a marcar con. 


eo. , ‘ 
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que no suate mencionarse en textos elementales, y es que ese cinco 


‘ 3 an Innaitiides de onda iy tas (frecuensias ; 
el maximo de emision en longitudes de onda mas cortas (irecuensia® - 
Beene {os obeios trios tienen et maximo de emision. 


nel visible. Al acercarnos a los. 40000 K el maximo pasa’ya al ul” 


Juso dentro’ del estrecho rango de longitudes de onda del espectto: 
_ {os objetes mas caliertes emiten ef) los tones Vidletas 


alidiad fisica (al menos en lo que a emisi6n téiT\ca.se refiere) sigue a 
fio a la oonvenciOn en.artes plasticas, en las que se considera que los tonos 
xeolores frids-, y Se denomina «tonalidades Calidas~ a las que tieriden al narania ” 


\uestra casa résulta tener interes por la astrofisice, 6 si se visita & hogar de 
bs especial por la termadinaémica, poraue en un temerario alarde de rigor | 
ico podria haber intercambiado tas marcas de color de jos grifos er la cocinay 


bed sega! 


tuerpos mas calientes. 


Longitid de onda maxima de emisién (en nandmetros, 0 sea millonésimas de milimetro), segtin la ley de 
Wian, para Cuerpos negros de varias temperaturas termodinamicas, expresadas en kelvins. Para obtener 

lu temperatura en grados centigrados basta sustraer 273 a las cantidades de la tabla, operacién que puede 
tener clerta relevancia para los primeros datos, pero que afecta relativamente poco en el caso de los 
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Nadiaglon alnorotran 


Hasta ahora hemos considerade Ii absareion y emision de radia 

cién a partir de dtomos, bien sea debido a la exeilacion y Liaw 

eltacién de electrones en las cortezas alomicas o 2 ta agitacion 

Lermiea (radiacion del cuerpo negro) de Alomos © moléculas ente- 
ros, Pero la naluraleza ofrece otras formas de acelerar particulas 
cargadas y, por supuesto, toda aceleracién de una carga Blscuica 
Vil acompafada de la correspondiente emision de radiacion. Uno 
de esos otros mecanismos de interaccién es el de la radiacion 
sinerotron. En este caso, la radiacion procede de electrones aisla- 
dos de sus Alomos y que se mueven en el seno de un campo mag- 
nético con velocidades cercanas a la de Ja luz: se trata, por tanto, 
de un fenémeno en el que los efectos relativistas adquieren una 
fran importancia. Cuando los electrones acelerados se desplazan 
con velocidades no relativistas se suele hablar de radiacion ci- 
elotrén. Ambos tipos de radiacion son muy importantes en aplica- 
clones fisicas en la Tierra, en multiples campos de trabajo, pero 
aparecen también en contextos astrofisicos. Aunque en principio 
podria emitirse radiacion sincrotron procedente de particulas coe 
gadas de cualquier tipo, desde protones a mucleos atOmicos mas 
pesados, el requisito de que la velocidad sea relativista hace que 
solo las particulas cargadas mas ligeras, los electrones, lleguen a 
mostrar esta forma de emisiOn en contextos astrofisicos. 

La radiacion sincrotron la emiten, como decimos, electrones 
que se mueven con gran velocidad, cuando son acelerados en 
e] seno de campos magnéticos intensos. Esta emision esta muy 
eoncentrada en haces dirigidos en la direccién del movimiento 
de los propios electrones, y presenta unos rasgos espectrales 
y de polarizacién (plano en el que oscilan los campos electro- 
magnélicos) muy peculiares y radicalmente distintos a los que 
caracterizan la emisiOn en lineas debida a excitaciones electro- 
nicas o la emision térmica continua. 

Los procesos de contraccion extrema tienden a intensificar 
las velocidades de rotacion y los campos magnéticos, debido a 
la conservacion del momento angular y del flujo magnetico. Por 
lo tanto, se produce radiacion sincrotr6n en contextos relacio- 
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Hidos con obletos Wiener pelos, Coma TUCLOON AetVos de pho 
laxiie o oon rehetos ontehives como las ostreliog de neuirones, 


TIPOS ESPECTRALES Y DIAGRAMA HR 


Llega ahora el momento de aplicar todo Jo anterior a la luz emi- 
tid por las estrellas. Por el momento no tenemos que preocu- 
flirnos demasiado por lo que ocurre en el interior estelar, es de- 
ely, podemos desentendernos hasta cierto punto del origen de la 
onergia radiada, para prestar atenci6n tan solo alo que le ocurre 
vuando abandona la estrella. Aunque las estrellas sean objetos 
fiseesos, basta considerar el caso del Sol para constatar que 
presentan wna superficie aparente bien definida. Esta superficie 
me corresponde con la capa gaseosa desde la que la luz escapa 
(inulmente hacia el espacio, y recibe el nombre de fotosfera (del 
latin «esfera de la luz»). Por supuesto, las fotosferas estelares 
ni son capas infinitamente delgadas, sino que poseen un cierto 
wrosor, relativamente pequefo en la mayoria de los casos, como 


el del Sol, pero que puede llegar a ser considerable en objetos 
estelares difusos o poco densos. 


E] especiro de una estrella 


La luz que nos llega desde todos esos puntitos resplandecientes 
que tachonan la noche procede de la superficie aparente bri- 
llante, la fotosfera, de esferas gaseosas de diferentes tamafios y 
(emperaturas superficiales. Aunque el origen Ultimo de la energia 
estelar sea de caracter nuclear, cuando la energia alcanza la fo- 
Losfera de la estrella tras atravesar toda la masa del astro ya no 
Buarda recuerdo de su origen. Cada paquete de energia radiante, 
cada fotén, sigue por el interior estelar un recorrido tortuoso, ja- 
lonado de absorciones y reemisiones por la.interaccién de esta 
energia con las particulas cargadas de un plasma totalmente ioni- 
zado: sobre todo protones y electrones. El camino es tan ator- 
mentado que cada fotén puede necesitar un intervalo de tiempo 
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Insompechndaniente Large: part eubrie el eayeeto desde el taygar 
donde fue emilide hasta li fetosfern, desde donde ya ea ibre pare 
oveapar, Los eileulos de este infervalo Lemporal son muy com 
plojos y autores diferentes consignan resultados distintos, pero 
eallmaciones recientes apuntan a unos 170 000 anos como Lempo 
medio en el caso del Sol. Por supuesto, en otras estrellas estos 
miuneros cambiimn mucho, pero la cifra para nuestro asiro rey da 
na idea del nivel laberintico que alcanza. la odisea de un fotén en. 
au camino desde el micleo estelar hasta la {taca fotosférica. 

Tras semejante pesadilla, la. radiacion esta totalmente terma- 
fieada, ex decir, lo que vemos en la fotosfera estelar es un gas 
caliente ionizado que emite luz tan solo en virtud de su tempera- 
ture. Podriamos comparar la situaci6n con la de wna olla de agua 
puesta a hervir sobre un fuego de gas butano. Con independen- 
ela del espectro que exhiba la llama subyacente, quien observe 
In cazuela desde arriba percibira un cuerpo «negro», el agua, que 
emite en virtud de su temperatura de 100 °C, 373 K, y por tanto 
con wm espectro de emisién planckiano con un maximo en torno 
4 la longitud de onda de 7770 nanémetros, en el infrarrojo me- 
dio, En conclusién, el espectro «nativo» de la luz en la fotosfera 
estelar es el de un cuerpo negro casi perfecto, con el perfil de 
distribucién de energias para cada longitud de onda que corres- 
ponda, ala temperatura de la superficie estelar. 

Pero la estrella no termina en la fotosfera. Por encima de la 
misma sigue habiendo material estelar, la region llamada atmds- 
fern estelar, con una densidad lo bastante baja como para que 
au emision térmica (que también existe, dado que es inevitable 
en cualquier objeto material cuya temperatura esté por encima 
del cero absoluto) afecte poco al espectro estelar, pero que si 
es capaz de alterar el perfil de luz del cuerpo negro fotosférico 
através de mecanismos de excitacion y desexcitacion atémica. 
La atmosfera estelar puede, por tanto, afiadir lineas espectrales 
superpuestas al cuerpo negro perfecto original. 

Para que aparezcan lineas espectrales las condiciones tienen 
que ser lo bastante benignas, en cuanto a temperatura, para que 
algunos electrones puedan quedar ligados a los nucleos atémi- 
cos y empiece a haber atomos completos 0, al menos, iones. 
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CUANDO fe (nlerpone iin pias eon Gbomnbe © ions empl napa 
Paver lineas espoctrales de absoreion: los Alamoa muistraen del 
Oepectro Tolosfoerce tug eon In longitud de onda eorrespondionte 
6 Ohongas capaces de exeilar sus electrones, Por otra parte 
Piadnecaaredssrre 8 de exctiacion variados pueden ionizar alomos que 
Nieto se recombinen y emitan luz en lineas espectrales de emi- 
Non superpuestas, también al espectro continuo. 

Mil resultado es un espectro estelar que sigue pareciéndose mu- 
oiisimo al de un cuerpo negro, pero en el que se aprecian lineas de 
al Worcion y, aveces, de emision. Qué lineas espectrales aparezcan 
depende de la composicion quimica de la atmdsfera estelar, pero 
fnibién de las condiciones fisicas que imperen en ella. Por ejem- 
plu, en estrellas con fotosferas muy calientes la atmosfera no llega 
i enfriarse lo bastante como para que el hidrégeno se recombine 
on ftomos y, en esos casos, aunque el hidrégeno sea el elemen- 
{6 mAs abundante, puede no aparecer en el espectro. En el otro 
pxfremo, en estrellas muy frias pueden llegar a aparecer incluso 
neleculas completas, como agua u 6xidos de titanio o circonio 
(ie dejan su huella caracteristica en el espectro estelar en forma 
il sinchas bandas de absorcidn. El parametro fundamental que 
iistingue unos espectros estelares de otros es la temperatura, y 
na diferencias de composicién quimica, aunque estan presentes 
ilaben buscarse como efectos de detalle superpuestos al factor 
principal. La temperatura determina tanto la forma del espectro 
subyacente de cuerpo negro, que es la dominante, como el bos- 
ijiie de lineas espectrales superpuestas. De ahi que la clasificacién 
dstelar habitual divida las estrellas en categorias de temperatura. 


Tipos espectrales 


1.4. Clasificaci6n espectral de las estrellas en uso de manera univer- 
wal es la llamada clastficacién de Harvard, basada en un trabajo 
ile analisis fotografico de un cuarto de millén de espectros estela- 
tS realizado en las dos primeras décadas del siglo xx bajo la res- 
ponsabilidad de Edward Pickering y Annie Jump Cannon. Los cri- 
lerios iniciales de etiquetado en este equipo de trabajo se basaban 
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fo 


en da prominencia de an Mneas del hidrégens (a llamada serie de 
Hatmer), y soya un orden alfabétieo de la A hata Ia Q, con da 
A pare lie estrellas donde el hidrégeno destacaba mas, Pero luego 
ac hizo patente qué él pardmetro fundamental era la temperatura, 
¥ In Secuencia alfabética se reordené en unas cuantas etiquetas 
aupervivientes que deade entonces quedaron congeladas en la 
acrie de siete letras que toda persona que se dedique a la astrofi- 
alca debe aprender de memoria: O, B, A, 15 G, K, M. Un pasatiem- 
po ineludible en todo libro de astronomia que se precie consiste 
en, Uegado este punto, proponer alguna regla nemotécnica para 
recordar esas siete letras en orden. La mejor en nuestra lengua 
es quizé la propuesta por Alberto Bueno y que puede adaptarse 
como: «Ojala Bartolo Alcance Fama y Gane Kilos de Millones». 

Ein esta serie, la temperatura fotosférica decrece desde la O 
hasta la M, y las lineas espectrales caracteristicas van variando. 
Sn el tipo O solo se aprecian lineas de elementos relativamen- 
le pesados y allamente ionizados, en B empieza a apreciarse el 
hidrégeno, que alcanza su maxima intensidad en A, para luego 
decrecer al pasar a F, G, K y M (obsérvese que aqui se mantiene 
¢] orden alfabético, salvando las letras omitidas), a medida que 
aparecen y se refuerzan lineas debidas a elementos como el cal- 
«10 y, para tipos mas frios, aparecen las bandas moleculares. 

In tiempos recientes se han afiadido los tipos L, T e Y para los 
objetos subestelares conocidos como enanas marrones. Para 
terminar con la clasificacién de Harvard, mencionemos que cada 
lipo espectral se divide en subtipos marcados con nimeros del 
{) al 9 (a veces incluso con decimales). 

A Ja clasificaci6n de Harvard se superpone la de Yerkes, rela- 
cionada no con la temperatura de las estrellas, sino con su ta- 
mario o luminosidad. En efecto, dos estrellas con temperaturas 
superficiales iguales tendrian el mismo tipo espectral de Harvard, 
pero podrfan ser astros muy diferentes en cuanto a tamaiio y, por 
tanto, también a luminosidad o intensidad de la gravedad en su- 
perficie, todo lo cual se refleja asimismo en el espectro cuando 
se estudia con suficiente grado de detalle. Distinguir por su lumi- 
nosidad estrellas del mismo tipo espectral se ha mostrado como 
algo imprescindible, y para ello se recurre a las clases de lumino- 
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Gigantes 


Subgigantes 


Blanca F6 


" Enanas 
1 Subenanas Blanca A5 8300 
Enanas blancas Blanca 7 FO a 7300 
6500 


La labla de arriba corresponde a la clasificacion 
Hathlar de Yerkes, basada en el tamafio o 


Amarilla 


Inminosidad de las estrellas. A la derecha, relacién 
Ontre Color, temperatura y tipo espectral. Las 


Amarilla 


lemperaturas se dan en la escala absoluta: para Naranja 


GoNvertir a grados centigrados bastaria sumar 


273, aunque en la mayoria de los casos el cambio Naranja 


1)sulta irrelevante. Tipas y clases de algunas 
uptrollas: Bellétrix (B2Il), Régulo (87V4, Sirio (A1\), Roja 


Voga (AOV), Megrez (A3V), Altair (A7V), Sol (G2\), 
Aldobaran (K5Ili), Betelgueuse (M21) 


Roja 


#idad de Yerkes, que sé designan con mimeros romanos, como se 
muestra en la tabla de la izquierda. Asi, podemos encontrarnos 
fon estrellas clasificadas como G2V (categoria a la que corres- 
pende el Sol), A1V (Sirio), o K1,5III (Arturo). 

Ya hemos comentado que la temperatura de un cuerpo negro se 
felaciona con el color. Los colores de los cuerpos negros son muy 
Muliles, dificiles de distinguir del blanco, aunque para los més frios 
Peden apreciarse tonalidades anaranjadas o rojizas. Mas dificil 
_ 8 percibir tintes azulados en las estrellas de temperaturas super- 
ficiales mas elevadas. Aun asi, el ejercicio puede realizarse, sobre 
Jodo si se dispone de un telescopio que intensifique las imagenes 
estelares y aporte mas flujo a la retina, para activar las células re- 
finianas Ilamadas conos, adaptadas a la vision diurna y sensibles 
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al cotor, La tabla de la deraela de la pagina pnlerior mist ba 
relaian entre ealorey, (pos oapeelralog y lempernlirne, 


De qué color es un Cuerpo negro? 


Usted deberia buscar un lugar recondito, alejado de la vista de 
olras personas, para alreverse a leer un texto encabezado por 
semejante thio, Con su bagaje de conocimientos sobre los sia 
pos negros, ya gabe que la pregunta tiene sentido, pam quien no 
esté al tanto de las excentricidades terminolégicas fisicas mie ha- 
cen que los Cuerpos Negros brillen, podria dudar, no sin razon, de 
4 walud mental al ver que le dedica tiempo a una cuestion apa- 
rentemente tan absurda, Si ya se encuentra en un lugar seguro, 
procedamos a reflexionar sobre los colores de los cuerpos negros 
©, lo que viene a ser lo mismo, sobre los colores de las estrellas. 
1 vinico cuerpo negro de verdad seria uno cuya temperatura 
lermodinémica fuera igual a 0 K, el cero absoluto. Pero la ter- 
modinamica y la fisica cuantica prohiben que haya nada en el 
universo que se encuentre exactamente a esa temperatura: todo 
tiene que encontrarse siquiera un poquitin por encima del cero 
absoluto. Por tanto, aplicando la forraula de Planck, deducimos 
que todo objeto material emite radiacién electromagnetica de 
todas las longitudes de onda. Ahora bien, un cuerpo negro bas- 
tante trio emitiria casi toda su radiacion en regiones espectrales 
alejadisimas del intervalo de la luz visible y, en consecuencia, 
apareceria negro en. términos practicos. Al irse calentando, laley 
de Wien iria trayendo el maximo de emision mas y mas cerca de 
la luz visible e, incluso antes de que ese maximo estuviera dentro 
de ese rango, el objeto calentado empezaria a resplandecer con 
una tonalidad rojiza, que se iria haciendo cada vez mas intensa 
y brillante a medida que calentaramos el cuerpo. Este fenomeno 
as bien conocido y sucede cuando se calienta el metal hasta po- 
nerlo al rojo vivo. Un poco mas de calor y la barra metalica em- 
pieza a tornarse anaranjada, luego incluso amarillenta, antes de 
fundirse. Un cuerpo negro que resista temperaturas superiores 
(aunque se encuentre en estado liquido 0 gaseoso) iria mostran- 
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Ho colores pereeptinles que pasar del aneranjide al amarillo 
V Juego al blanco, park derminar exhiblende tintes avuladop. 

La ley de Wien establece que el mnaxime de emision del espec: 
Wo de un cherpo negro Cuya temperatura vaya creciendo tiene 
que recorrer todos los colores del arco iris, pero el espectro re- 
sollante, deserito por la ley de Planck, inypone que haya con- 
Whuciones significativas de energia en los colores que rodean 
ee maximo, lo cual atentia mucho el color percibido, hasta el 
extyemo de que no hay cuerpos negros de color verde, aunque 
#u maximo de emision si pueda estar en la regién de los verdes: 
H8LO eS justo lo que ocurre, ni mas ni menos, con el Sol, en cuyo 
tapectro predomina el verde, pero que aparece perceptualmente 
blanco, o blanco amarillento, debido a la contribucién de la luz 
jue emite en todo el intervalo de la luz visible. 

Durante muchas décadas fue habitual utilizar cuerpos negros 
pitra alumbrar de noche los hogares y las calles. Las lamparas in- 
eandescentes tradicionales, las bombillas con filamento de wol- 
framio de toda la vida, no son sino cuerpos negros metalicos en- 
cerrados en una ampolla de vidrio al vacio, que se calientan por 
él paso de la corriente eléctrica hasta el punto que su espectro 
de emisién contenga una cantidad considerable de luz visible. 
Con temperaturas entre 2000 y 3000 K, las lamparas tradiciona- 
les proporcionan. una luz anaranjada de tonalidad muy agrada- 
ble. Versiones mas modernas, llamadas haldgenas, logran que el 
illamento se mantenga a temperaturas alin mayores, con lo que 
se obtiene una luz mas blanca. 

El color de las Jamparas incandescentes, es decir, de los cuer- 
pos negros, se ha estudiado a fondo en la industria del alumbra- 
do, El estaéndar internacional para la medida del color percibi- 
ilo por el ojo humano identifica cada uno de los infinitos tonos 
por dos coordenadas, x e y. Sobre este diagrama bidimensional, 
los colores percibidos para los cuerpos negros a distintas tem- 
peraturas ocupan solo una lfnea curva que va desde los rojos 
mas profundos hasta la regién central, de los blancos y blancos 
azulados. De hecho, la mayor parte de esta linea, llamada lugar 
geométrico planckiano (0 planckian locus), recorre la zona cro- 
matica recomendada internacionalmente para las sefiales Jumi- 
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nome blanc, Para eda color dobre cain nen tay vineulada 
Tina leniperatuon dé cuerpo negro, Inmada femperatiog de color, 

Hoy dia hay fuentes de ihuminnacién artifielal que no son cuer 
poe Negros, Por lo (anto, su color pereeptual se aparta del lugar 
foometries planckiane, pero las organizaciones internacionales 
han establecido que para fuentes de luz no demasiado diferen- 
(ea de un cuerpo negro se defina la temperatura de color corre- 
faolonada, definida a su vez como la temperatura de color que 
cormosponderia al cuerpo negro que «mds se parezca», en cuanto 
n lonalidad, ala lampara, para la misma intensidad. 

Al aplicar todo lo ariterior a las estrellas se comprende por qué 
algunas de ellas, las mas frias, presentan tonalidades claramente 
finaranjadas, Olras parecen amarillentas y la mayoria blancas, en 
fanlo que sus colores nunca sean tan manifiestos y saturados como 
nos Pustaria. LoS cuerpos negros presentan colores muy sutiles, 
casi blancos, y el discreto abanico cromatico de las estrellas no es 
sino una muesira més de que se comportan como cuerpos negros. 

1 concepto de temperatura de color correlacionada del mun- 
do del alumbrado encuentra su equivalente en el mundo de la as- 
trofisica: la temperatura efectiva. Se entiende por temperatura 
efectiva de una estrella la temperatura termodinamica del cuerpo 
negro cuya distribucién espectral mejor se ajuste globalmente, en 
iérminos de energia total emitida. Como vemos, tal definicién 
cuenta con un respaldo matemAatico riguroso, aunque los resulta- 
dos son bastante comparables con los que se obtendrian al aplicar 
el concepto perceptual, luminotécnico, de temperatura de color 
correlacionada, Cuando se habla de la temperatura de una fotos- 
fera estelar en realidad se suele hacer referencia a la temperatura 
efectiva, y realmente en la mayoria de los casos la temperatu- 
ra efectiva constituye una aproximacion muy buena a la tempe- 
ravura termodinamica de la region emisora de luz (figura 4). 


Diagrama de Hertzsprung-Russell y diagramas color-magnitud 


Hertzsprung (4,5), Russell (2,5), Schwarzschild (5,5), Kirchhoff 
(3,5), Skiodwska (8,5), Eddington y Einstein (2,0)... ;Realmente 
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llustracién del concepto de temperatura efectiva aplicado al caso del Sol. Se muestran las distripuciones 


bspectrales del Sol y del cuerpo negro Cuya energia total emitida es j 
la es igual a lade 
Corresponde a una temperatura de 5777 K. : pean gee 


para destacar en fisica el cociente entre consonantes y vocales 
en el apellido debe igualar o superar el umbral dos? El reciproco 
ho €s cierto, como lo demuestra el contraejemplo Schwarzeneg- 
Ber (2,5), pero cunden sospechas serias de que esta ley si es va- 
lida formulada como condicién necesaria, aunque no suficiente. 
Mntretanto se confirma o no la hipdtesis, en astrofisica estelar 
no queda mds remedio que bregar a diario con el diagrama de 
Mertzsprung-Russell, cuyo cociente combinado de 3,5 lo hace di- 
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fit 


Hell de manalar pare loe hablintes de muchas lenpoiis del mince, 
aunque indies que (ras est denominacion podria ocultarse un 
gran hallazge desde el punto de vieta Maleo. Exeploremos, pues, 
extn idea pero, con el fin de mantener la integridad de la lengua 
(ahora desde el punto de vista meramente ar vitomico-muscular), 
abreviemos desde ahora la nomenctatura y hablemos del diagra- 
ma HR, sin que ello implique desconsideracién hacia los ilustres 
wabios Mjnar Hertzsprung (1873-1967) y Henry Norris Russell 
(1877-1967) que, en la primera década del siglo xx, regalaron ala 
astronomia una herramienta crucial para el entendimiento y 
in deseripeién de ja evolucién estelar. 

i) diagrama HR es una grafica bidimensional en la cual se re- 
presentan las estrellas segin su temperatura superficial y atti 
minosidad. Asi, los astros mas calientes ocupan la zona izquier- 
da del diagrama, mientras que los mAs frios se colocan hacia la 
derecha. Y en vertical, las estrellas mas luminosas aparecen en 
la parle alla y las menos luminosas hacia abajo. 

La temperatura puede sustituirse por cualquier otra magni- 
tud fisica que esté relacionada con ella como, por ejemplo, el 
tipo espectral de Harvard. De hecho, las versiones originales 
del diagrama HR utilizaban el tipo espectral como variable para 
e) eje horizontal. Como hemos visto, la temperatura superficial 
(o temperatura efectiva) guarda una relacién muy estrecha con 
el color de las estrellas, asi que cabe afirmar que las estrellas 
azules caen a la izquierda y las rojas a la derecha. Esta interpre- 
tacion cualitativa del color puede aplicarse de manera rigurosa, 
por medio de alguna de las raedidas objetivas, laa del 
color que se emplean en astrofisica, como el. indice de color 
B-V, quizé la medida mas usada, que adopta el valor cero para 
estrellas de tipo espectral AO, se vuelve negativo para astros 

mAs calientes y positivo para objetos mas frios. El indice de co- 
lor B-V del Sol es igual a 0,65. 

En cuanto a la luminosidad, tambien cabe representarla en el 
eje vertical del diagrama HR por medio de diferentes variables. 
La mas directa, por supuesto, es la luminosidad propiamente 
dicha, término astrofisico que en realidad podria denominarse 
potencia, porque es exactamente eso, la potencia radiante de 
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fi estrelin, y por lo tanto ae podria medir on vatlos, Sin ermbar 
0, le comunidad astrandmien es muy peculiar y eonservadora, 
y prefleve utilizar como mnildad de medida para la potencia de 
jas estrellas no el vaio, sino la potencia luminosa del Sol, L,, 
que es igual a nada menos que casi cuatrocientos cuatrillones 
(millones de millones de millones de millones) de vatios. Pero 
fin se puede rizar mas el rizo y sustituir la potencia, o lumino- 
nidad, medida en cualesquiera unidades, por otra medida muy 
frecuente en astrofisica, la magnitud absoluta. No es necesario 
enirar aqui y ahora en los detalles de este curioso sistema de 
medida, que hunde sus raices en la Grecia clasica, pero baste 
decir que es una escala invertida, es decir, que cuanto mas brille 
ina estrella menor resulta su magnitud. Dado que en todo dia- 
firama HR que se precie las estrellas de abajo son las débiles, 
@eontramos que cuando la luminosidad se mide en términos 
tle la magnitud absoluta, el eje vertical queda «invertido» desde 
#] punto de vista numérico: los valores elevados de la magnitud 
Absoluta, los de las estrellas débiles, aparecen por supuesto en 
ln parte baja del diagrama (figura 5). 

Ein los ambientes m4s puristas se establecen diferencias de 
detalle y de terminologia entre las diferentes versiones del dia- 
firama HR, y a veces incluso se insiste en que uno de tales dia- 
pramas planteado no en términos de luminosidad y temperatura 
(0 incluso luminosidad y tipo espectral), sino en términos de 
indice de color y magnitud absoluta, no «deberia» llamarse dia- 
jirama HR, sino diagrama color-magnitud. Tal prurito termino- 
l6gico se nos antoja excesivo.incluso para un uso especializado 
y parece mucho més sencillo usar todas estas denominaciones 
alternativas como sinénimos bastante aproximados, cuando no 
eStrictos. 

Se podria esperar que las estrellas se esparcieran por todo el 
plano del diagrama HR, que hubiera astros con absolutamente 
todas las combinaciones posibles de temperatura y luminosidad. 
Pero nada mas lejos de la realidad: los astros se concentran en 
algunas regiones del plano y dejan otras casi despobladas. Cada 
una de estas regiones corresponde a una categoria de estrellas 
con propiedades bien definidas. 
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ous), Cain repion tiene una dimporlaneia traseendentil y recibe el 
HoMbre (pocd glamuraso, reconazeamoslo) de seewenceit prove 
eipal, Las estrellas de esta zona se denominan genéricamente 
enanas y Corresponden a la clase de luminosidad V de Yerkes, 11 
Sol cae casi justo en el centro de esa Secuencia. Otras clases de 
luminosidad de Yerkes se concentran en regiones concretas del 
diagrama, Observemos por ahora el importantisimo grupo de las 
estrellas que, aun siendo frias y rojizas, exhiben una luminosidad 
enorme, y caen por tanto en la zona superior derecha de la gra- 
fica: son las gigantes y supergigantes rojas. Hacia la izquierda y 
abajo aparecen las estrellas muy calientes pero poco luminosas 
conocidas como enanas blancas. 

Cuando entremos en los detalles de la evolucién estelar ve- 
remos que el punto que representa una estrella concreta se va 
desplazando por el. diagrama HR con el paso del tiempo. En con- 
secuencia, descubriremos relaciones variadas entre la posicién 
de un astro en esta grafica y su estado evolutivo, los procesos 
que Suceden en su interior, su edad y su masa. 


Li ive) ened ee Tunis dad dal Gal) 


wae 


Lo que nos dice el espectro 


4 Terminemos este capitulo con algunos comentarios sobre la 
informacion ffsica contenida en los espectros reales de las es- 
trellas. Por una parte, ya hemos visto que la forma general del 
espectro informa acerca de la temperatura superficial del astro, 
a través de la comparacién con el espectro de un cuerpo negro. 
Por otra parte, las lineas espectrales superpuestas, provocadas 

por la atmosfera estelar, informan como minimo acerca de la 
composicion quimica del objeto. La relaciédn entre composicién 
quimica y lineas espectrales es muy compleja y depende de las 
condiciones de presién, temperatura, densidad, intensidad de 
la gravedad... Aun asi, los modelos actuales permiten deducir la 
composici6n quimica de las capas exteriores de las estrellas 
con gran precision a partir de los espectros. 

Porque los espectros refiejan también todos esos parametros 

adicionales tan importantes. Por ejemplo, las condiciones de gra- 
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Vink ganaral dal diagrama HR, con indicacion de las zonas principales ocupadas por distintos tipos de estrellas. 


El rasgo mas destacado es la serpiente curvada que airavie- 
a en diagonal desde el extremo inferior derecho 
—rojas— y muy débiles) hasta la esquina 
s —azules—— y lumino- 


sa el diagram: 
(estrellas muy frias 
superior izquierda (estrellas muy caliente 
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vodad y presion pueden deducirae det estudio detallads de ta 
forma de tas lineas expectrales, que (ambien revelan datos in- 
soepeehndos aceren de la intensidad de los campos magnéticos. 
fi ae Conoce 6 se puede ostimar la luminosidad de la estrella 
enlonces, como veremos pronto, se logra deducir la masa y la 
CompiraciGn de este parimetro con la intensidad de la gravedad 
conduce al damafio real de la estrella. ;Podemos medir objetos 
que xe nos muestran Como simples puntos matematicos, obser- 
vando loa detalles de la luz que nos envfan! 

Guiza otra de jas sorpresas més interesantes ocultas en los 
ospectros ostelares sea la que tiene que ver con el movimiento 
de estos cuerpos. La luz, como fenémeno ondulatorio que es, 
cambia de longitud de onda (o de frecuencia) aparente si hay un 
movimiento relativo entre el objeto emisor y el aparato detector. 
Asi, y en virtud del conocido efecto Doppler, todos los rasgos 
del espectro estelar se desplazan hacia el azul cuando emisor y 
detector s¢ estan acercando entre sf, mientras que se enrojecen 
cuando ocurre lo contrario. Por lo tanto, si se compara el espec- 
tro estelar con el que emite una fuente luminosa en reposo se lo- 
pra deducir si la estrella se acerca 0 se aleja, y con qué velocidad. 

Pero consideremos ahora una estrella en rotaci6n. Una parte 
de Ja esfera gaseosa se aleja de la Tierra, mientras que la otra 
parte se acerca, por efecto de ese giro. Esto hace que en el es- 
peciro haya lineas desplazadas a la vez hacia el azul y hacia el 
rojo, con el resultado neto de que aparecen borrosas, afectadas 
por el ensanchamiento rotacional. Vemos asi que se puede me- 
dir incluso la velocidad de rotacién de las estrellas. Técnicas 
relacionadas con el efecto Doppler rotacional llegan también 
a permitir, en ciertos casos, la cartografia de la distribucién de 
manchas sobre el disco estelar. Y métodos parecidos ponen de 
manifiesto si la estrella se bambolea en el espacio, se acerca y 
se aleja alternativamente a lo largo del tiempo, debido al influjo 
de algtin cuerpo situado en G6rbita a su alrededor, lo que revela 
la existencia de estrellas compafieras en algunos sistemas bina- 
rios, o incluso planetas alrededor de otros soles. 
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Primeras etapas 
de la evolucién estelar 


Las estrellas no son eternas. Tendran un final 
pero también tuvieron un principio. E] pam 
paso de la evolucién estelar consiste en la 
formaci6n de estos astros. Las estrellas 
surgieron a partir de materia nebulosa 
condensada por efecto de la gravitacion. Este 
proceso sigue desarrollandose en la actualidad. 


DAPITULO 2 ' ' teenie 


Las estrellas emiten energia, y esta energia debe liberarse en 
algan proceso que se produce en sus interiores. Pero los recur- 
“sos energéticos de una estrella no son infinitos, de donde se 
deduce que a la fuerza tendra que llegar el dia en que cualquier 
estrella que consideremos (incluido el Sol) se apague. Pero el 
mismo razonamiento nos lleva a concluir que las estrellas no 
pueden llevar brillando un tiempo infinito hacia el pasado: cada 
astro tiene que tener una edad concreta, aunque sea muy ele- 
vada. Dicho de otro modo: cada estrella tuvo que formarse en 
-algGn momento del pasado. Dedicaremos este capitulo a des- 
cribir el proceso de formacién de las estrellas, y las primeras 
-etapas de su existencia como objetos emisores de energia, de 
| uz propia. 


EL MEDIO INTERESTELAR 


La formaci6n de estrellas se desarrolla hoy dia en el entorno del 
‘propio Sol, en el seno de nubes gaseosas que reciben el nombre 
‘genérico de nebulosas. Los lugares de formacion estelar se inclu- 


} 
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ha 


yen dentro de 16 que ae he dado en Vain medio hilereatelar, 08 
deelr, el material que existe entre los eatrelias, 

ite sorprendente consiatar que un componente Lan importante 
de In realidad eésmica no se delectara con cerleza hasta pasadas 
varing décadas del siglo xx, Hoy dia se conocen varias fases © 
ostadoe diferentes del material difuso que hay entire las estrellas: 
hidrogeno molecular, hidrégeno neuiro, hidrégeno ionizado y 


polvo interestelar. 


Gaé molecular 


Yu hemos Comentado que el universo est& hecho sobre todo de 
hidréyeno, y esto es cierto tanto para las estrellas Baie para 
las nebulosas. Asi que, al menos en primera aproxImacion, es el 
hidrageno y su estado fisico el que define la naturaleza de las dis- 
tintas nubes interestelares. 
Lejos de Jas estrellas, las condiciones son lo bastante frias 
para que el hidrégeno no esté ionizado, como en las estrellas, 
sino en estado neutro. Es mas, cuando la situacion asi lo per- 
mite, y esto sucede con bastante frecuencia, los dtomos de hi- 
drégeno tienden a unirse de dos en dos y forman moléculas de 
hidrégeno, H,, 1a forma de este gas que conocemos en la Tierra. 
Ian efecto, una parte considerable del gas interestelar esta en 
forma de moléculas de hidrégeno, en lo que se conoce como nu- 
bes moleculares, que de hecho son las mas importantes en los 
procesos de formacion estelar. 
Cabria pensar que los atomos de hidrégeno se emparejan 
cuando se encuentran entre si al azar en el espacio, pero real- 
mente esta posibilidad es escasa y lo mas habitual es que esta 
reaccion se produzca en la superficie de granos de polvo inte- 
restelar, de los que hablaremos un poco mas tarde. Estos gra- 
nos actiian como catalizadores. Atrapan Atomos y facilitan sus 
encuentros. Las moléculas de hidrégeno formadas abandonan 
después el grdnulo. En cualquier caso, hay una asociacion muy 
estrecha entre el hidr6égeno molecular y las acumulaciones de 
polvo interestelar. Ademas, el polvo, al bloquear el paso de la 
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lis, apantall el hidirayens frente ale lie altvaviolela y avila ae 
que Ine molecules formadsis puvdan cisoeiiree de nuevo, 

Il hidrogendo molecular ne es el umes Componente de las nue 
hos moleculares y, aurique sea con muchisima diferencia el mas 
“abundante, con frecuencia no es ¢l mas sencillo de detectar. La 
mayor parte de la informacion de que se dispone acerca del gas 
molecular interestelar se deriva no 


dlirectamente del hidrégeno, sino de Moviéndose en el espacio, 


las emisiones procedentes de otras _|og atomos fueron al principio 


especies quimicas menos abundan- 
tes pero mas llamativas, al menos 


unidades individuales, pero 


para nuestros radiotelescopios. Asi, inevitablemente empezaron 
¢] medio interestelar se estudia gra- a chocar entre si, y en los 


cias a las emisiones radioeléctricas CaSOs en los que sus formas 


del monéxido de carbono, del radical leg permitieron enlazarse, 
empezaron a formar cumulos. 


hidroxilo (OH), del agua y del amo- 
niaco, entre otras moléculas. Se han 
detectado decenas de moléculas dis- 
tintas en el medio interestelar, algu- 
nas tan interesantes como el etanol o los complicados compues- 
los de carbono de moléculas esféricas lamados genéricamente 
Jullerenos. 

Las nubes moleculares son frias, con temperaturas caracteris- 
ticas de unas decenas de kelvins (de —260 a —170 °C), y bastante 
densas, con entre 1000 y 10000 moléculas por centimetro cubi- 
co, una abundancia de masa que en la Tierra pasaria por un va- 


cio mas que aceptable, pero que en el medio interestelar resulta 
sorprendente. 


Hidrdégeno neutro 


Las condiciones de radiacién y temperatura pueden impedir que 
haya moléculas de hidrdégeno, pero también pueden hacer que los 
atomos de hidrégeno sobrevivan aislados, aunque no .ionizados. 
En tales casos se habla de nubes de hidrégeno neutro, asimismo 
lamadas regiones HT (leido «hache-uno»). 
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Netie nubes se estidiin tambien 6 través de las ondas de radio 
y de lus que emiten 6 absorben, sobre Lodo a travis de ia linen 
eepectal Lyman ala, en el vange ullravicleta del agpeetro, o en Ih 
conocida Iiies de longitid de onda de 21 em en el rang de radio, 
Pl gas neutre suele tener una densidad media en el entorno de 
un Alome de hidrogeno por cada centimetro eiibico de volumen, 
mungque hay heterogeneidades y bolsas mais densas en las que la 
densidad se mulliplica por un faetor 10 6 incluso LOD. Las tempe- 
runes caracteristicas de estas nubes rondan los 100 K (-178 °C). 

KI estudio del hidrégeno neutro en nuestra Galaxia a través de 
lng ondas de radio que emite fue crucial para determinar que ha- 
hitamos en un sistema de (ipo espiral, como tantas otras galaxias 
que se observan en el universo. 


Gas ionizado 


[lay zonas del espacio donde las condiciones fisicas son tales que 
el hidrégeno no puede sobrevivir en estado atémico. En su totali- 
dad o parcialmente, los electrones se ven obligados a abandonar 
los atomos y entonces se tienen nebulosas de hidrégeno ioniza- 
do, llamadas con frecuencia regiones HIT (leido «hache-dos»). 
Estas condiciones se dan en las cercanias de las estrellas mas 
jOvenes, masivas y brillantes, es decir, en Jas regiones de forma- 
cidn estelar. Suele haber hidrégeno ionizado alrededor de las es- 
trellas de tipos espectrales O y B. La emisién ultravioleta de estas 
estrellas ioniza el gas de su entorno, en un volumen Namado esfe- 
ra de StrOmgren, que, por ejemplo, para estrellas de tipo espec- 
tral BO llega a tener un radio en torno a 150 afios-luz. Si se tiene 
en cuenta que un afio-luz corresponde a la distancia recorrida por 
la Juz en un ano, las dimensiones de esta esfera alcanzan los 1500 
billones (millones de millones) de kil6metros. Atin mas cerca de 
estas estrellas puede llegar a detectarse también helio ionizado. 
Las regiones HII son escasas y constituyen apenas el 3% del 
total del gas interestelar, si bien son las mas llamativas, porque 
emiten luz. En efecto, los electrones y protones resultantes de la 
ionizacion suelen recombinarse y vuelven a formar atomos, pro- 
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Gono en el cure del ciel omiten cascades de lug Cn Tinens eMpee- 
irales caracteristicons del hidrageno, entre lav que destaca mm linen 
hache-alfa, que da ed conoelde eolor rosario a estas Zonas del es 
pacio. Todas les nebulosas difusas mostradas en las fotogratias 
fatronomicas, como ta nebulosa de Orién, son regiones HII, 


Polvo interestelar 


No solo hay gas entre las estrellas. Como hemos dicho ya de pa- 
sada, también hay granulos de compuestos carbonosos 0 silica- 


lados y agua helada, en particulas s6lidas con tamaiios de menos 


(le un micrometro Y que, por tanto, mas que polvo merecerian la 
denominacién de humo. E] polvo se distribuye alo largo y ancho 
de huestra Galaxia de manera difusa, y tiende a concentrarse asi- 
nusmo en las regiones de mayor densidad, con una correlacién 
muy considerable con las acumulaciones de hidrégeno molecu- 
lar. De hecho, todas las nubes moleculares conocidas contienen 
polvo en cantidades notables (véase la imagen de las pags. 68-69) 
A diferencia del gas, que tanto en su estado molecular como 
en el atémico es muy transparente a la luz, el polvo, incluso en 
cantidades muy escasas, bloquea el paso de la radiacion elec- 
tromagnética visible, y lo hace de un modo mas acentuado 
cuanto menor sea la longitud de onda. Esto significa que cuan- 
do la luz atraviesa una nube densa de gas que contenga polvo 
Ja radiacion ultravioleta, violeta y azulada es la primera en de- 
Saparecer, y las estrellas situadas mAs all4 de la nebulosa apare- 
cen debilitadas y enrojecidas. En cambio, la luz infrarroja y las 
emisiones de radio se ven poco afectadas. De ahi que el estudio 
de estas regiones pulverulentas se haya beneficiado mucho del 
desarrollo de la astronomia infrarroja y de la radioastronom{a, 
Buena parte del polvo interestelar, aunque no todo, se forma 
en la superficie de las estrellas mds frias, de tipos espectrales 
K y M, donde nace en forma de granulos de carbono que luego 
son aventados de las estrellas por la: presion de radiaci6n, y acu- 
mulan asu alrededor capas de materiales volatiles, conio agua 
cuando alcanzan regiones del espacio mAs frias. 
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Lalo imagen, lomada desde ef 
Jonervalorid Europen Austral (ESO), 
UH Mh Felon de formacion 
loli aa) antorne de la estrella 
1 Corannd Auatralls, & 420 afios-luz 
Jo) Sol La vegion presenta los 
Hien caraateraticas de varias 
\0 Ie (aos guedosas del medio 
\itereutalie, El polvo sé pone de 
Haniel aft las reaglones oscuras 
(HOUSE de absorcion), asi como 
O11 iu doe grandes nebulosidades 
Urine (habuligas dé reflexion), 
undies una an el extremo superior 
ly ola on eb iiferior derecho, 
1) Gan naulro y atamico resulta 
Hiisparnnte y No se aprecia 


oO imagen 
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Ei modio Intorestolar on ioe galaxias 


Hay galaxings de distintos tipos, y el media interestelar peria 
muy diferente en cnda. calegoria (véase la imagen dle teas pigs. Tee 
79), Las galaxias denominadas genéricamente como eliphicas ba 
caracterizan por sus formas esferoidales mas o menos elargadas 
y suclen contener cantidades pequefas 0 nulas de gas y polvo. 1} 
material interestelar es mucho mas abundante en las galaxias de 
tipo eapiral, como la nuestra, y alcanzi. el maximo en las irregula- 
res como las Nubes de Magallanes. 

Como las estrellas surgen en el seno de las nebulosas, se de- 
duce que las galaxias elfpticas no producen estrellas nuevas, y 
que la formacién estelar en el universo actual esta restringida a 
jas galaxias espirales e irregulares. 


COLAPSO 


Las estrellas se forman en el medio interestelar, en el seno de las 
nubes mas densas y frias. Por tanto, para contemplar este pro- 
ceso debemos concentramos en las nubes moleculares, aquellas 
en las que mas abunda el polvo interestelar. 

Aunque quiza, antes de adentramos en los procesos de forma, 
cién estelar, debamos reflexionar sobre una contradiccion apa- 
rente. Silas nebulosas interestelares se concentran hasta formar 
estrellas, ,cOmo es posible que al cabo de unos quince mil millo- 
nes de afios de historia de nuestra Galaxia atin quede material 
interestelar libre, sin convertir en astros juminosos? 

La fuerza principal que hace que una nube gaseosa se colapse 
y forme estrellas es la gravitacion. Todo objeto material ejerce 
airaccién gravitatoria sobre los que lo rodean, y esto se aplica 
incluso a los fragmentos mas pequefios: Atomos y moleculas. Si 
ademas consideramos nubes interestelares frias, esto significa 
que la presién interna en su seno debe ser bastante reducida, 
lo que en principio acentia la sensacion de que todas deberian 
haberse colapsado ya. Pero hay al menos dos fuerzas adicionales 
que se oponen a este colapso, y que son las responsables de que 


PRIMERAS ETAPAS DE LA EVOLUCION ESTELAR 


HCH LL Poured y ONpLen nt Ouenten oon Gant 
des considerabies de yas suseceplible de convertinse en estrellas. 

Un primer fhetor ea la turmilenein, Fi gin molecular es un me 
dio turbulento, en ef que impern un régimen de ebrculacién cad- 
Heo que dificulia la tendencia natural al colapso gravitatorio. La 
(urbulencia es uno de los procesos fisicos de caracter clasico que 
filn se resisten no ya a una explicacién, sino incluso a una mera 
deseripcién exitosa. Del estudio de las nubes interestelares a la hi- 
drodinamica, pasando por la fisica de los interiores estelares, la 
ieronautica y la construcci6én de buques, la turbulencia constituye 
una. dificultad teérica y practica en la que queda mucho por hacer. 

El segundo factor que se opone al colapso gravitatorio es el 
magnetismo. Todas las estructuras césmicas anidadas portan 
campos magnéticos: la Tierra, el Sol y por tanto el sistema solar, 
o incluso nuestra Galaxia; todos estos cuerpos estan permeados 
de campos magnéticos que determinan el comportamiento de 
los objetos que se mueven en su seno... siempre y Cuando sean 
sensibles al magnetismo. Las nubes moleculares no estan ioniza- 
(las en general, pero aun asi siempre hay una fraccio6n pequefia 
de 4tomos de hidrégeno que pierden sus electrones por algiin 
proceso radiativo o colisional, y esta pequefia fraccién es muy 
sensible a los campos magnéticos interestelares, lo que dificulta 
en definitiva el colapso gravitatorio de las nubes. 


zPor qué el colapso? 


In cualquier caso, lo que resulta indudable es que la atraccién 
gravitatoria entre las moléculas y granos de polvo es la fuerza 
directora de su colapso, una vez que este se desencadena. Las 
nubes interestelares que han sobrevivido hasta hoy son solo una 
parte miniscula del material difuso que estuvo disponible en 
otros tiempos para la formacion de estrellas, y todas estas nubes 
se encuentran en un estado estable, en el que la turbulencia, la 
presion interna debida a la temperatura y los campos magnéti- 
cos impiden el colapso. Pero hay perturbaciones externas oca- 
sionales capaces de desencadenarlo. 
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rior de la alaxle espiral NGC 7331 : 

fy Pogaen, ones SO millones de anos-luz, * 
atin \illitos typos de galaxias y sus * «© 
Hiforeanoliwe oe cuanto a contenido de su medio ; > 
jloruatolar La ana qalaxia NGC.7331 es una 

Hivwl oldwian, y of la imagen se apresia Su” 
38080. pulverulento, 
linvandose a porelbiy detalles nebulosos que 
(ilu cor al fasplandor rosado caractenistica 
Hol Wrogarvagiinizade en las regiones de 
formnelin adlalar, En el fondo se distinguen 

(jue ‘ugha gulaxlas, de tipos diversos, entre ~ 
allay Und dlipticn tiplea (a la Izquierda de ta ‘ 
(Wel NGG 730) carente de fase gasecsa, ‘ ; 
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fy) a! universo las cosas dificiles 
46 hacen como gi fueran sencillas. 
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ntre euas perturbactonos externas destacan lum OX plone 
nem de aupernovas, I) estalide de estrellas por motivas ler 
monucleares © gravilatorios es capa de desencadenar onda 
de choque que comprimen e] material interestelar y causan su 
colapas, 

Olro proceso capaz de ejercer efectos similares es el paso 
de ondas de densidad. E) patron espiral de las galaxias como la. 
nuestra se debe ala propagacion de tales ondas de densidad por 
au disco, y el paso de dichas ondas puede desestabilizar el esta- 
do de las nubes moleculares e inducir 
su colapso. 

Finalmente, un mecanismo muy 
eficaz que desestabiliza las nubes es 
el de la formacion estelar automan- 
tenida. Cuando se produce la forma- 
cién estelar en una regién de una nube, por alguno de los motivos 
mencionados mas arriba, los astros muy masivos, estrellas recien 
nacidas muy luminosas de tipos O y B, generan vientos estelares 
y flujos de radiacion ultravioleta capaces de comprimir el mate- 
rial circundante y propagar asi la formacion estelar hasta muchos 
atios-luz de distancia, a lo largo de complejos enteros de nebulo- 
sidad molecular. 

Se entiende que cualquiera de los mecanismos mencionados 
es capaz de disparar la formacion no solo de una estrella, 0 de 
unas pocas, sino que, sise dan las condiciones adecuadas, puede 
desencadenar todo un episodio de formacion estelar eruptive 
(starbursts en inglés). Estos episodios alcanzan el paroxismo 
cuando se produce un choque entre dos galaxias dotadas de 
un medio interestelar rico. Las estrellas individuales de las ga- 
laxias no colisionan, pero las masas gaseosas si lo hacen, yen el 
trance se desencadenan fendmenos de colapso de dimensiones 
inimaginables, que pueden terminar convirtiendo en estrellas la 
totalidad del material difuso de los sistemas estelares que coli- 

sionan. Se considera que las galaxias elipticas son resultado de 
tales choques y procesos de coalescencia, lo cual explicaria que 
carezcan de fase difusa: todo su gas se condens6 en estrellas en 
el curso de tales colisiones. 


Lao Tzu 
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Nase de Joana 


I) eriierio nmatemahes para que se prodiusea el colapso de una 
Hube pastosa se sucle plantear en terminos simplificados me- 
diante el coneeplo de wase de Jeans, Sise admite una geometria 
ealérica, y en ausencia de factores tan importantes como el cam- 
po magnético o la turbulencia, y si se ignora una posible rotacion 
(momento angular), se puede calcular una relacion entre la den- 
sidad de una nube molecular, la temperatura media del material 
y el tamafio total (especificado en términos del radio, radio de 
Jeans, y de su masa total, masa de Jeans), que haga inevitable el 
colapso. 

La formulacién matematica concreta es relevante solo en con- 
lextos académicos, pero vale la pena comentar que una nube 
gaseosa con temperatura (o presién) elevada requiere mas inten- 
sidad gravitatoria para colapsarse; por tanto, la masa de Jeans es 
mayor para nubes mas calientes (o con mayor presién). Por otra 
parte, una nube gaseosa densa puede colapsarse mejor que una 
rube poco densa, porque su gravedad es mayor. Se deduce que 
la masa de Jeans es menor para nubes mas densas. 

La turbulencia y la conservacién del momento angular ha- 
cen que una gran nube en proceso de colapso se fragmente 
(figura 1). En efecto, a medida que aumenta la densidad dismi- 
nuye la masa de Jeans, con lo que fragmentos cada vez meno- 
res pueden seguir sus propios cursos de colapso independien- 
te. Por eso las estrellas no nacen aisladas, sino que tienden a 
surgir en grupos. 

En. principio: pueden formarse estrellas de cualquier masa (fi- 
gura 2), pero la naturaleza muestra una preferencia muy mar- 
cada por formar estrellas ligeras. Aun asi, en todo proceso de 
formacion estelar surgen astros brillantes y muy masivos, en 
una proporcién que presenta una dependencia compleja y atin 
no bien entendida con las condiciones de partida en la nube mo- 
lecular. 

La formacion de estrellas masivas produce radiaci6on ionizan- 
te que disocia las moléculas de hidrégeno circundantes, y luego 
ioniza los atomos aislados, con lo que resulta una regién Hil, 
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NUAE MOLECULAR PRAGMENTOS BE LA NUBE PROTOESTRELLAS 


Chal primer plleo, una nubo inolecular se comprime por accion de gu fuerza de gravedad. En aI giein a 
Je ybulenola y ln conservacién del momento angular hacen que se {ragmente hontoimne Hyer el ee 
Solano. Py al larcoro, Gada uno de los fragmantos sigue comprimiéndose y comienza a Ser una proto ' 


a0 


Estrella de gran masa 
en fase de gigante roja 


Sistema solar 


{ii (ango de masas iniciales de las estrellas es muy amplio, abarcando desde ei ee 
party ile la del Sol hasta unas 120 masas solares..Esto conduce a importantes ib eae al ‘ nee 
i anrhclontan de modo espectacular si comparamos a una estrella del tipo y la - el So ilar 
(uit que ademas esté en su fase de gigante roja. Cuando estas se hinchan en dic a Ea Sees 

un volumen de espacio enorme, hasta al punto de que ubicada una de ellas en la Se - esas i 
{hullrnente ocupar todo el espacio abarcado por este y las orbitas de los cuatro ew . x s onal 

(o apn desde el Sol hasta Marte), como muestra la figura, o incluso Wlegar hasta ja or' Ke 4 : all 
{iipiter), En la figura, las distancias orbitales no estan representadas ala misma os a. ' 

y lox planetas se han sobredimensionado para una mejor percepcion de los mismos. 
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eon 6) resplandor earnetorintion mie marr lag gonas de fore 
won eatehy, Diehns vogiones pueden Vegan a eneoniiarse amas 
ie C000 6, por eneiinina de 1a femperntura folosdlériea de muchas 
ostretias, Tales regiones HI Genden a expandirse, en el proceso 
ya mencionado que propaga la formuacion estelar, pero tienen el 
efecto simultaneo de detener la formacién estelar en los lugares 
donde se forman. Podria decirse que la aparicién de una canti- 
dad minima de estrellas masivas marca é] fin del colapso en una 
nube, aunque pueda contagiarlo a las circundantes. 
Dependiendo de las condiciones en que se dé la formacién de 
las estrellas mas masivas, habraé tenido tiempo de surgir a partir 
de la nube una agrupacion estelar mas 0 menos cohesionada, 
y de ello puede depender que nazca un camulo estelar abierto, 
cohesionado gravitatoriamente, o una asociaciOn estelar. 


Nebulosas protoestelares 


La astrofisica persigue el hallazgo de la formacion de estrellas 
desde sus comienzos. Los pasos se afirmaron a comienzos del si- 
glo xx. Desde entonces se conocen los objetos de Barnard, zonas 
especialmente densas, con masas que ascienden a varios miles 
de veces la del Sol y tamaiios de varias decenas de afios-luz. Mas 
tarde se han descubierto en el interior de estas condensaciones 
otras agregaciones mas pequefias y densas, los gldbulos de Bok, 
cada uno de los cuales se considera que puede dar lugar a un 
sistema estelar aislado. 

Los sistemas estelares en proceso de formacién deben des- 
hacerse del momento angular sobrante y, sorprendentemente, 
el campo magnético, que en un principio constitufa una barre- 
ra para la contraccién de las nubes, puede ejercer un papel 
crucial para que el sistema estelar en proceso de formacién 
se libre de parte de su «cantidad de giro» sobrante, a través 
de diversos fendmenos magnetohidrodinamicos que culminan 
con la emision de flujos bipolares. La nube en contraccién se 
hace mas densa hacia el centro, donde se forma la protoestre- 
lla, y asu alrededor aparece un disco de material residual que 


PRIMERAS ETAPAS DE LA EVOLUCION ESTELAR 


77 


Vth 4 


1 pragdao da formagian de una estrella en tres pasos, de izquierda a derecha, a partir de un grumo de una 
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pucde dav lugar a le formacion de yolaanvertaies (igure 4). ‘Tales 
Hisvos protoplinetariog se han observado eon profuston on las 
(itimas décadas, primero # traves de 1A emision intyarroja que 
peneran, y luego de manera directa en imagenes infrarrojas oa 
través de radiointerferometros de altisima resolucién como la 
moderna red ALMA del Observatorio Buropeo Austral (ESO), 
en Chile, 
in muchisimas ocasiones, en lugar de una. s¢ la estrella central 
we forman dos. La propensién de la naturaleza a producir bales 
alstemas estelares binarios guarda relacién con la conservacion 
del momento angular. FE) hecho de que una nebulosa protoestelar 
dé lugar a solo uno © varios astros puede, por tanto, guardar re- 
lacién con el estado de movimiento original de las nubes (inclu- 
yendo Ja turbulencia) y las caracteristicas concretas del campo 
magnélico, en un juego complejo entre los distintos mecanismos 
que permite evacuar 0 distribuir internamente en la nube el mo- 
mento angular original. 


Viento estelar 


ba H 
jmibn molnzular: 1) El denso grumo de gas se desprende de fa nube molecular y se heatae ia a 
propla qravedad, 2) Por efecto del momento angular, el grumo se convierte en un disco te 7 y ae 
Jin In foglan cantral, la mas densa, va creciendo la protoestrelia. Asu alrededor, dentro de! : a : Saat 
6 formaraa planetas. La materia que cae dentro del sistema tiende a inerementar la dss e bist , | 
5) fate proceao do caida de materia cesa cuando la protoestrelia inicia la fusion Ll ear y net 

4 qonnrar un viento estelar. Eso empieza a disipar el halo a su alrededor. El disco acaba desapare' 


a 


Homo dal y an su lugar quedan la estrella con sus planetas y otros astros. 
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Procesos asoctados a in formaclan oatelar 


Lo perseention del naciniiento de Tas estrellas ha sepuide cami- 
Hos tortuosoes que finalmente han culminado con éxito. Duran- 
ie décadas se tuvo la certeza de que estos procesos tenian que 
desarrollarse en el seno de las nubes moleculares mas densas, 
y que las regiones HI! son marcadores de los lugares donde la 
formacion estelar ha tenido lugar no hace mucho, y prosigue 
en la actualidad. Pero sorprender a las estrellas en los primeros 
(rances de formaci6n se ha mostrado muy dificil. Los mecanis- 
mos fisicos implicados causan una variedad desconcertante de 
efectos, y muchas veces los fuegos artificiales asociados a la for- 
macién estelar han confundido el curso de la investigacién. 

La investigacién de las condensaciones gaseosas en el seno 
de las nubes moleculares llevé al hallazgo en la década de 1940, 
por parte del estadounidense George Herbig y el mexicano Gui- 
llermo Haro, de unas nebulosidades brillantes y redondeadas en 
las zonas mas densas de las nubes moleculares. Todo apuntaba a 
una relacion misteriosa entre estos objetos de Herbig-Haro (HH) 
y la formacion estelar, y durante mucho tiempo se sospech6é que 
pudieran ser las nebulosas protoestelares propiamente dichas. 
Luego se observ6 que los objetos HH se desplazan por el espa- 
cio, y que muchas veces aparecen por pares. Al final se concluyé 
que son marcadores de la formacion estelar, pero se trata de fe- 
nomenos asociados a ella, y no constituyen las estrellas recién 
formadas en si mismas (véase la imagen de la pag. 81). 

Uno de los fenédmenos mas sorprendentes asociados a la for- 
macion estelar es la emnisién de flujos bipolares. La combinacién 
de rotacién (momento angular) y campo magnético hace que 
las nebulosas protoestelares en contraccién emitan chorros de 
materia en direcciones opuestas. Los estudios en el infrarrojo 
y en ondas de radio muestran que estos chorros parten de la 
protoestrella en formacién, en direcciones opuestas, aproxima- 
damente perpendiculares a los discos protoplanetarios, y que se 
prolongan por el espacio hasta que el material choca con la nube 
molecular circundante. Este choque es el que desencadena la 
formaci6n de los objetos HH que, en efecto, avanzan por la nube 
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fmecidy que los chortos que los evean yar hordinds eavidndos 
on oh medio molecuhin, Los chorrom y low abjetos HM asoeindos 
pueden extenders alo largo de variog alos, 

La iitenaldad de estos fujos bipalares depende en buena medi- 
Ha de le mose de la protoestreiia en formacion, y en los casos mas 
extremos pueden llegar a provocar espectaculos césmicos muy 
Inmativos. Los campos magnéticos desempenhan papeles crucia- 
lea en su desarroll6 y geometria. Las protoestrellas més masivas 
Hegan a producir fenémenos de flujo bipolar muy exdticos, en los 
que una variedad insospechada de moléculas (agua, hidroxilo, 
imoniaco, metanol, etanol, mondéxido de silicio...) emiten en on- 
das de radio, A veces se dan condiciones propicias para que se ge- 
neren emisiones de tipo laser de origen natural, pero en el interva- 
lo de las ondas de radio, lo que se conoce como un maser, lo cual 
puede ocurrir cuando moléculas de agua se calientan hasta unos 
HOOK Qinos 300 °C) y la densidad es Ja adecuada, alrededor de mil 
millones de moléculas por centimetro cubico. Si el colectivo de 
moléculas de agua recibe radiaci6n infrarroja con la intensidad 
apropiada, y si hay una cantidad idénea de moléculas de mon6xi- 
do de silicio, entonces Ja region emite radiaci6n varios millones 
de veces mas brillante que la haz difusa emitida por la zona en la 
misma region genérica del espectro. Los maseres marcan zonas 
wltradensas en el seno de las nubes moleculares y sefialan los lu- 
fiares donde se forman las estrellas mas masivas. 


La trayectoria de Hayashi 


No se habla de estrella propiamente dicha hasta que se desenca- 
denan las primeras reacciones nucleares de fusi6n en su seno, 
pero un objeto protoestelar puede empezar a brillar mucho an- 
tes de que esto suceda, porque libera energia no de origen ter- 
monuclear, sino de naturaleza gravitatoria: la propia contracci6n 
calienta el material y lo torna incandescente, a medida que la 
energia potencial gravitatoria se convierte en energia cinética de 
los 4tomos y por tanto en calor. En consecuencia, y al menos en 
principio, deberia ser posible observar tales objetos y evaluar su 
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El objeto de Herbig-Haro HH 212, en Oridn, ilustr: 
asociados a la formacién estelar, En el centr 
Austral (ESO), esta naciendo un sistema est 
polve y gas. Un par de chorros emergen de 
expulsado contra el denso medio interestel 


a algunos de los procesos caracteristicos 

0 de esta foto, tomada desde el Observatorio Europeo 
elar que permanece oculto tras densas Nubes de 

la protoestrella en formacién y el choque del material 
far provoca la aparicion de los objetos de Herbig-Haro. 
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las. Heine algunas reacciones nucleares, las de fusién o «des- 
estelares Borcerice como: enanas marrones 5 (véase la 
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Algunas enanas marrones comparadas 
con el Sol, con una ésirella enana roja 
y con el planeta Jupiter. Las enanas 
Gliese 229A marrones son objetos subestelares 
que no alcanzan Ja fase de fusion del 
hidrégeno normal en sus interiores. 


Teide 1 WISE 1828 


6 8 


Gliese 229B Jupiter 


Ce _ K 300-500K 125K 
Fatralla de Estrella Enana Enana Enanamarron Planeta 
tipo G2 enana roja marron joven marron vieja _ultrafria 


Reoreacion artistica de una enana marron. 
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temperation superticlal y su Huminosldad, fo que nos permiliria 
aliuarlos en él diagrama TR, 4bonde quedarian er ese diagrams 
(ales protoestrellas, y que recorrido por ese ciagreamie realizan 
desde que emplezan a brillar hasta que #e enclenden las reaccio- 
nes mucleares en sus cenlros? oa 
FB) Japonés Chushiro Hayashi desvelé las primeras respuesias 
sobre este asunto en la década de 1960, Las protoestrellas apare- 
cen en el diagrama HR desde la derecha, porque en principto son. 
objetos muy frios y rojos, de hecho infrarrojos, pero presentan lu- 
minosidades mas elevadas de lo que quiza cabria esperar. he He 
racion de energia potencial gravitatoria durante la contraccion de 
ja nebulosa protoestelar es muy eficiente, como lo revelan incluso 
los modelos mecénicos més elementales (teoremas del virial), 
que requieren que nada menos que lamitad de la energia potencial 
del sistema global termine siendo radiada en forma de luz y calor. 
Las primeras fases de la contraccion conducen a a ae 
cin de las moléculas de hidrogeno y luego a la ionizacion de los 
dtomos, que ya es completa cuando la protoestrella alcanza 
los 100000 K en el centro. Entonces la presion interna puede 
contrarrestar la gravedad y detiene el colapso de manera tran- 
sitoria. Podria decirse que entonces la protoestrella merece la 
consideracion de objeto claramente diferenciado de su vecin- 
dad. La temperatura superficial ronda los 2000-3000 K y desde 
ahi el colapso prosigue a un ritmo mas lento, con incorporacion 
de material adicional del entorno. Primero la luminosidad del 
astro desciende de manera imparable a lo largo de un cierto 
tiempo, mientras se mantiene una temperatura superficial casi 
constante, lo que implica que el punto representativo del astro 
en el diagrama HR descienda a lo largo de una trayectoria, la 
trayectoria de Hayashi, que es practicamente vertical. 

Sin embargo, la temperatura interna sigue creciendo debido a 
la contraccion, y cuando la radiacion generada en el interior al- 
canza la superficie, la fotosfera se vuelve mas brillante y tambien 
mas caliente: el punto representativo da un giro brusco hacia 
arriba y la izquierda. La combinaci6n confiere ala trayectoria de 
Hayashi su forma caracteristica de letra «J». A veces se restringe 
la denominacién de trayectoria de Hayashi para la parte verti- 
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cal (de temperiturn auperticlal cast constiite, nine records 
niienivas el nuieles de la proteestvella os de carfeler convectivo) 
y se reeerva Ia denominncion de frayectoria de Henyey para el 
framo horizontal (uminosidad casi conslanie, etapa en la que 
6] nucleo protoestelar és radiativo). Poco después dan comienzo 
lng reacciones nucleares en el nucleo estelar. 

il tiempo que tarda una protoestrella en recorrer su trayecto- 
ria de Hayashi, es decir, en contraerse desde que se convierte en 
un objeto distinguible del entorno hasta que brilla como estrella 
por derecho propio, depende mucho de la masa inicial. Este tiem- 
po de contraccién puede llegar a ser de millones de afios para 
estrellas con la masa del Sol, pero se alarga considerablemente 
para las mas ligeras, y se acorta para las mas masivas, de manera 
que una estrella de una décima de masa solar puede necesitar 
cien millones de afios para completar el proceso, mientras que 
otra como el Sol lo completa en pocas decenas de millones de 
arios, las estrellas en el entorno de las 10 masas solares tardan 
solo cien mil afios en contraerse y los monstruos de hasta 120 
masas solares pueden necesitar apenas diez mil afios. Las trayec- 
torias de Hayashi en el diagrama HR de las estrellas mas masivas 
no solo son mas rapidas, sino que ademas tienden a ser mas ho- 
rizontales, tienden a verificarse en valores de luminosidad casi 
constante, con el palo vertical de la «J» muy rudimentario o in- 
cluso inexistente (recorren casi solo la trayectoria de Henyey). 

Se han observado muchisimas protoestrellas en fase de con- 
traccién, situadas en ja trayectoria de Hayashi. Entre ellas se 
cuentan las estrellas T Tauri (protoestrellas con masas inferio- 
res a unas dos 0 tres veces la del Sol), y las estrellas Ae y Be de 
Herbig (con masas superiores). 


LA SECUENCIA PRINCIPAL 


Cuando las condiciones en el centro de una protoestrella alcan- 
zan una temperatura del orden de diez millones de grados, enton- 
ces los protones empiezan a fusionarse en cantidades aprecia- 
bles y dan comienzo las reacciones nucleares que reconocemos 
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come propias de las estrellas, Il astro en proceso de contre 
elon presentaba una lemperabura y luminosldad que habia ido 
desplazands sa punto represen tative sobre el diagrama HR a lo 
largo de la trayeetoria de Hayashi. Ahora ese punto alcanza una 
posicion siluanda yobre la secuencia principal, y permanecera 
en esta zona durante la mayor parte de su tiempo de existencia 
como estrella: esto sucede en tanto el astro radie energia gracias 
ala fusion de hidrégeno para producir helio. 

La fusion del hidrégeno no tiene lugar en toda la masa de la 
estrella, sino solo en su nicleo 6 zona central, donde las condi- 
“ones son las adecuadas. incluso las reacciones nucleares mas 
simples presentan una. complejidad insospechada. 


Las cadenas proton-proton 


La via que en principio parece mas sencilla para lograr la fusién del 
hidr6geno consiste en ir juntando protones de uno en uno hasta 
que, en varios pasos, se obtenga un nucleo de helio, lo que obvia- 
mente requiere que en el proceso un par de protones se transmu- 
ten en neutrones con la expulsion de la carga eléctrica en sendos 
positrones (representados como e*) que son expelidos y se aniqui- 
Jan rapidamente al entrar en contacto con los electrones (e7) que 
pululan por toda la masa estelar. Este proceso recibe el nombre de 
cadena proton-proton, o cadena pp para abreviar. Pero, dado que 
la fusién debe proceder paso a paso, nos encontramos con varios 
caminos y bifurcaciones alternativas, que brindan disyuntivas di- 
ferentes, con eficacias dependientes de las condiciones concretas 
de presion y temperatura, las cadenas ppl, ppl y ppl: 


pp: 'H+'H7*H+e* 
2H +'H > °He 
3He +2He > 21H+"He 


ppll: *He+*He—-"Be 


Bete 37 Li 
"Li+ 4H 32 “He 
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ppl “Tew es The 
Pes Toh 
"Bete "Be 
"Bo 2 "He 


Inn estas reacciones, como hemos advertido antes, omitimos la 
emision de masa-energia en forma de fotones y neutrinos que se 
produce en muchos de los pasos y que supone la causa Altima’ de 
que la estrella se mantenga activa. El resultado neto de las cade- 
nis pp en todas sus variantes es la conversién de cuatro atomos 
de hidrégeno en uno de helio, con la emision de energia. 


El ciclo del carbono 


Pero en las estrellas actuales no solo hay hidrégeno y helio. La 
evolucion quimica del universo, impulsada en los propios inte- 
riores estelares, hace que haya otros elementos quimicos mas 
pesados, aunque sea en cantidades muy pequenias. Y he aqui que 
la naturaleza ha encontrado un modo de emplear las minusculas 
cantidades de carbono existentes en las estrellas actuales como 
catalizador de la nucleosintesis del helio a partir del hidrégeno 
por una via insospechada, denominada de varias maneras: ciclo 
del carbono, ciclo de Bethe (en honor a uno de sus descubri- 
(lores, Hans Bethe), 0 ciclo CNO (por los simbolos de los tres 
elementos pesados que intervienen: carbono, nitrégeno y oxige- 
no). Este ciclo logra convertir cuatro protones en un ntcleo de 
helio empleando un nucleo de carbono como intermediario, que 
queda regenerado al final del proceso. Puede seguir dos aininios 
distintos. El primero es e] siguiente: 


2C+'H>BN 
BN > et + BC 
BC+ IF > MN 
“UN 4!H 3 50 
5bO > er + YN 
ON +/H >‘He+ 2C. 
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Pero el nitragena 1) de eate HILime pao puede tambien dar 
lugar, en une eleria fraccion de lia radeciones, no a helio y car 
bond, sino fun ndcles de oxiZend, de donde viene la segunds. 


vam del clelo; 


IDK) 4 ‘T] _> WG) 
Vern ees D 
Wye +O 
"O4 TH "He +N 


y el nitrogeno-14 resullante se puede reintegrar al punto Bones 
pondiente de la primera rama. Como en otras ocasiones, estas 
reacciones se presentan de manera simplificada, omitiendo los 
neutrinos y fotones que se generan en muchos de los pasos (ha- 
cemos constar tan solo las particulas con carga eléctrica). 
Aunque el ciclo del carbono parezca una ocurrencla extrava- 
gante de la naturaleza, realmente cuando la temperatura del in- 
terior estelar supera los 18 millones de grados, algo mayor que la 
encontrada en el centro del Sol, este proceso predomina sobre las 
cadenas pp como fuente principal de energia y separa la secuen- 
cia principal en su parte superior (donde las estrellas emplean 
sobre todo la cadena CNO) e inferior (donde funcionan principal- 
mente las cadenas pp). El rendimiento de este mecanismo afha- 
de una luminosidad adicional, no desdefiable, para estrellas con 
masas iguales 0 superiores a dos veces la del Sol. En el entorno 
de 1,5 masas solares hay un cierto equilibrio entre cadenas pp y 
ciclo del carbono, y en astros como el Sol son las cadenas pp las 
predominantes, aunque el ciclo de Bethe aporte, en el caso de 
nuestra estrella, alrededor de un 10% de toda la energia liberada. 


Luminosidad y estructura: e! secreto esta en la masa 
Las reacciones de fusién nuclear suelen tener una dependencia 
enorme de la temperatura y, dado que esta depende muchisimo 


de la masa de la estrella, se deduce que debe existir una relaci6n 
estrecha entre la luminosidad de las estrellas y su masa, al me- 
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nos mientras permanevean on la secuencia prineipal, de manera 
que tne estrellas iis masives son también laa nie himinosas, 
La relacién masdluminosidad permite «pesars estrellas a tras 
vée de la medida de sus brillos aparentes y de sus distancias, de 
donde se deduce la luminosidad y, a través de la misma relacién 
masa-luminosidad, la cantidad de materia que hay en la estrella 
(véase la tabla de esta pagina). 

fin el ciclo CNO, la eficacia de las reacciones nucleares de- 
pende de la temperatura de manera especialmente marcada. Por 
so, cuando este ciclo cobra importancia sucede que la gene- 
racién de energia procede sobre todo de una regién pequefia y 
muy caliente del nicleo estelar. En esas condiciones el trans- 
porte radiativo de la energia no es eficaz y el nucleo de la estre- 
lla desarrolla una estructura convectiva, que se extiende hasta 
regiones superiores donde la transmisién por radiacién vuelve 
4 ser eficaz y la conveccién cesa. Por tanto, las estrellas de la 
secuencia principal con masas mayores que 1,5 veces la del Sol 
tienen nticleo convectivo y envoltura radiativa. 


de masa respecto del Sol es capaz de incrementar la luminosidad en un 40%. 
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La influencia de la masa sobre la luminosidad y sobre el tiempo de permanencia de las estrellas en la 
secuencia principal. Los efectos de la masa son drasticos: obsérvese que un incremento de solo una décima 


Masa de la estrella | " f ie ee ese | Tiempo de permanencia ] 
(masses solares) - 2 erbeseiedeen seuss) | ela Secuencia principal 
Sev tbe eon SL ve a ee Galante age 
40 (05) 405000 { 
15 (80) 13000 1" 
3,5 (A0) 80,0 440 
: aol a . 
1,7 0) 6,4 3000 
1,1 (60) | 14 | 8000 
0,8 (KO) 0,46 | 17000 | 
————————— — — — — - — —_ — a 
0,5 (MO) 0,08 56000 
140000 
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in camble, park law omtrellas euya produceion de helio esta 
domunada por las cadenas pp lo pelon emisori HO eNlh Lin con 
cortrada y la energia puede thar de ella por radiweion, con un 
cambio de fornas en 1s eipas externis: por debajo de 1,5 masses 
solares, él nucleo es radiative y las capas externas convectivas, 

Mnalmente, en las estrellas mas ligeras, 2 partir aproximada: 

mente de media masa solar y hacia abajo, la temperatura menor 
induee una opacidad mas alta a. la radiacién, lo que conduce a 
una estructura Lotalmente convectiva en toda la masa del astro. 
[dn Jas estrellas mas masivas no hay casi mezcla. entre las capas 
externas y la zona nuclear, mde se genera la energia y S€ va 
acumulando el helio resulttante (le las reacciones nucleares. Asi, 
por ejemplo, la composicin quimica de la alimostera solar és 
perfectamente comparable con la de la nebulosa primordial a 
partir de la que se formé, pero en los astros mas ligeros SLs: 
rial esta permanentemente mezclado, y con el paso del tiempo 
las capas externas Se van enriqueciendo con el helio producido 
en las reacciones nucleares que suceden en el centro. 

La frontera entre cada modelo de estructura estelar en la se- 
cuencia principal depende en detaile de asuntos como la compo- 
sicién quimica concreta, la rotacion o el campo magneético, pero 
los limites de masa indicados sitian las fronteras en los tipos 
espectrales MO y F2: todas las estrellas mas frias que MO son 
totalmente convectivas, las mas calientes que F2 tienen nucleo 
convectivo y envoltura radiativa, y entre ambas (Sol, G2, inclui- 
do) el nticleo es radiativo. . 

Cada cambio de estructura estelar repercute en la eficacia con 
que el astro radia la energia al exterior, y ejerce un impacto So- 
bre el perfil de la secuencia principal y sobre la relacion masa-lu- 
minosidad, que cambia de comportamiento en esos entornos. 


ESCALAS TEMPORALES. 
La obesidad resulta letal en el mundo estelar. El ritmo de las 


reacciones nucleares se acelera tantisimo con el incremento de 
la temperatura, que el material disponible para la fusion nuclear, 


PRIMERAS ETAPAS DE LA EVOLUCION ESTELAR 


el hierowens, se tonsime con Veloeldadon enormes en lag omlre. 
[las iivis masives, aquellus en las que ta Comperatura central es 
fambien mas clevade, Y auneue los astros mayores dispongan de 
mds reservas de hidrageno, esto no las salva de un final acelera- 
ilo y Lragico, 

iefectivamente, las estrellas mas ligeras, més frias que el tipo 
espectral MO y por tanto con masas inferiores a media masa so- 
lax, alcanzan luminosidades por debajo de una décima de la del 
Sol, Como ademas son integramente convectivas, disponen de 
lodo el hidrégeno que contienen para seguir radiando energia 
durante periodos temporales colosales que superan con mucho 
la edad actual del universo, y bien podrian sobrevivir incluso a la 
existencia de sus propias galaxias como entidades fisicas inde- 
pendientes. 

En el otro extremo, los astros mas masivos agotan el combus- 
tible nuclear de hidrégeno en escalas temporales que son infe- 


riores incluso al tiempo de existencia del género Homo sobre la 
‘Tierra. 


ENJAMBRES DE ESTRELLAS 


La descripcioén de los procesos de formacion estelar ha dejado 
claro que a partir de una unica gran nube de gas molecular llegan 
a formarse multitud de astros, tanto simples como en forma de 
sistemas estelares miiltiples (binarios, triples, etc.). En muchas 
ocasiones se forman tantas estrellas que el grupo de astros resul- 
tantes queda ligado gravitatoriamente, por lo menos de manera 
provisional. Se forma asi un cémulo estelar, que puede llegar 
a sobrevivir como objeto aislado durante miles de millones de 
afnios. Si las condiciones son tales que las estrellas no quedan 
ligadas gravitatoriamente, entonces se habla de asociacion es- 
telar. Las asociaciones estelares se disipan en pocos millones 
de anos. 

Existen dos tipos de cumulos estelares: los ctimulos globu- 
lares y los cumulos abiertos o dispersos (véanse las imagenes 
de la pag. 93). Los cimulos globulares contienen entre cien mil 
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¥ Vinos millones de eytrellas en tina estruetira con alinetria em 
ferlen. 1 tamatio tiplee de ain cine globular ea de unos 100 
ahos-luz, La enorme densidad laee que los plobulares sean my 
roesietentes & las perlurbaciones exlernas, por éso son Jas eslruae: 
iris mas antipuas de nuestra Galaxia, con edades que superan 
los mil millones de anos. 

Los cimulos globulares son el resulilado de procesos de for 
macion estelar en las primeras elapas de existencia de las ga- 
laxias, én condiciones que ya no rigen hoy dia. Por eso toda la 
formacion estelar contemporanea da lugar a cttmulos del otro 
lipo, el de Ios cumulos abiertos, también amados cumulos ga- 
lacticos 6 cumulos dispersos. Estos objetos son mucho mas po- 
bres, con centenares de astros, varios miles en algunos casos, 
y miden decenas de afios-luz. Su baja densidad los hace vulne- 
rables a las perturbaciones, de manera que se van disipando, lo 
que explica que haya pocos ciimulos abiertos muy antiguos. En 
efecto, la mayoria tiene edades de algunas decenas o centenares 
de millones de afios. 


Diagramas HR de cuimulos estelares: distancias y evolucion 


Cualquier cimulo estelar contiene estrellas de masas muy di- 
versas. Como la formacién de todas ellas fue casi simultanea 
y a partir de un material con la misma composicién quimica, 
en un solo cumulo estelar joven tenemos a nuestra disposicién 
(odo el muestrario de estrellas de la secuencia principal, des- 
de las mds azules y luminosas hasta las mas rojas y débiles. 
Al comparar el diagrama HR observado en un cimulo con los 
modelos tedricos se deduce la distancia a la agrupacion estelar 
mediante una técnica conocida como estimacién fotométrica 
de distancias. 

Asimismo, en los diagramas de los cimulos mas j6venes se 
aprecian los efectos evolutivos tempranos: los astros mas lige- 
ros de un cimulo joven pueden encontrarse atin en sus trayec- 
torias de Hayashi, mientras que en cumulos algo mas antiguos 
pueden detectarse, en el extremo brillante y masivo de la se- 
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Arriba, el gran cumulo globular 47 Tucanae, a unos 17000 afios-luz d 
constelacién del Tucan, arquetino de e 


desde el Observatorio Europec Austral (ESQ). 
La imagen inferior muestra el ctmulo 
de los mas cercanos al Sol, situado a 


D l@ distancia en direccién a la 
ste tipo de agrupaciones estelares, en una imagen tomada 


estelar abierto M45, mas conocido como las Pléyades, uno 
unos 910 anos-luz, en ta constelacién de Tauro, 
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UR de cimulos 
modo contrastar los modelos de evolucién estelar. 
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eatelares de edades diferentes permite de este 
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—. parenneneies alti din 


El futuro del Sol 


Cuando el hidrégeno disponible se agota, las 
estrellas experimentan cambios drasticos que 
vuelven a depender muchisimo de su masa 
inicial. El estudio de las fases avanzadas 

de evolucion de las estrellas ligeras pone de 
manifiesto cual sera el futuro de nuestro Sol. 


as estrellas empiezan a existir como tales cuando se desenca- 
lenan en sus interiores las reacciones de fusién nuclear del hi- 
drégeno. Tales reacciones, a través de las cadenas pp o mediante 
| ciclo del carbono, se producen tan solo en la regién central 
(le los astros, alli donde las condiciones de presion y tempera- 
ra son suficientes para forzar la unién de ntcleos atémicos. 
roduccidn de energia ejerce una fuerza hacia el exterior que 
ntrarresta la tendencia a la contraccién que induce la grave- 
id. De este modo, la estructura de una estrella se mantiene en 
un equilibrio activo y estable mientras prosigan las reacciones 
jermonucleares. 

ero la cantidad de hidrégeno disponible para la fusién es li- 
itada. No se trata ya solo de que la masa de cualquier estrella, 
que enorme, sea finita, sino de que no toda esa masa esta 
onible para alimentar las reacciones de fusién. 

Los objetos estelares mas ligeros son totalmente convectivos, 
sé mezclan de manera muy eficaz, asi que en esos casos todo el 
hidrégeno de la masa de la estrella es susceptible de pasar, antes 
oO después, por la regién nuclear y experimentar fusién. Esto, 
inido a que las reacciones nucleares son muy dependientes de la 
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hemperibara, ya que esta fenaperaii en menor en lie onlre die 
liveras, hace que los Cuerpon esleluen Mmenioe miives emilan 
hiv dininte periodos ingentes de Hompe, Pin eontraste, en las eS 
brellag que ne son lolilmente eonvectivas, sie que cuénian con 
dos regiones inlernas, ye sea an fcleo Convective y un mante 
yidintivo, Oa la mverse, solo esto disponible para la fusion nu 
clear el hidrogeno del nucies estelu, Las capas externas no se 
megelan con el interior y la fotosfera del astro conserva durante 
Lodo el Liempo la composicion quimica primigenia. 

Antes 6 después el hidrogeno disponible se agota. La estrella. 
experimenta una crisis energética, su estructura se altera y el 
astro abandona la secuencia principal. 


DESPUES DE LA SECUENCIA PRINCIPAL 


I:] hidrégeno central se va convirtiendo poco a poco en helio. 
Los nucleos de helio son mas pesados que los de hidrégeno y, 
por esta sencilla razon, se van hunciendo hacia el centro de la 
estrella. Con el paso del tiempo la concentracion de helio crece 
en el nticleo estelar, con una mezcla cada vez menor de hidro- 
geno. Llega un momento en que el hidrogeno central esta tan 
poco concentrado que las reacciones de fusion de hidrégeno ya 
no se producen. Con el descenso de la produccion de energia la 
atraccion gravitatoria se queda sin contrapeso y el nucleo este- 
lar tiende a contraerse. La contraccion conlleva un aumento de 
la presion y la temperatura no solo en el nucleo, sino también 
en su entormno. Esto hace gue zonas circundantes al nucleo, en 
las que hasta ahora no se verificaba la fusion de hidrégeno, al- 
cancen las condiciones fisicas necesarias para que esas reac- 
ciones se produzcan. En consecuencia la estrella tiende a una 
estructura nueva, conformada por un nucleo de helio caliente 
y denso, pero inerte desde e! punto de vista de las reacciones 
nucleares, rodeado por una capa en la que la fusion del hidré- 
geno si se produce. Helio nuevo, recién creado, va «lloviendo» 
continuamente sobre el nicleo central, a medida que se pro- 
duce en la capa de fusion de hidrégeno, y este proceso avanza, 
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conn crecimiento continiads del nielee y an desplazamients 
hacia el exterior de Ii capa de fusion de hidrégena, aue cada 
vez se encuentra mais alejada del centro y se vuelve, también, 
mas delgada, 


Mas alla de la fusién del hidrégeno 


Istos cambios estructurales hacen que el nticleo inerte se haga 
cada vez mas denso, pero esto repercute a su vez en las capas 
externas de la estrella, también inertes, que se expanden y alejan 
del centro. Esto ocasiona que la energia generada se distribuya 
por una superficie estelar mas amplia, lo que tiene como resul- 
tado un enfriamiento. Por lo tanto, la estrella tiende a crecer y 
a que su superficie sea mas rojiza. El punto representativo de la 
estrella en el diagrama HR se aparta de la secuencia principal y 
se desplaza hacia la derecha, a la vez que la luminosidad total se 
incrementa poco a poco: la estrella se convierte primero en una 
subgigante y luego en una gigante roja, en la zona del diagrama 
conocida como rama de las gigantes. 

E] proceso de densificacion del nucleo estelar prosigue hasta 
alcanzar un punto en el que la presion y la temperatura son tan 
elevadas que bastan incluso para forzar la fusi6n de 4tomos de 
helio. 

La fusién del helio debe sobrepasar la dificultad de que no 
existen nticleos estables con peso atémico 5, de manera que 
no cabe considerar la adicién de un simple protén aun nticleo de 
helio. Por otra parte, la union simple de dos nticleos de helio da 
lugar a un nucleo de berilio-8 que se desintegra en el acto. Con el 
tiempo se descubri6 el proceso llamado triple alfa, que implica 
la colisién casi simultanea de tres nicleos de helio. Por poco 
probable que sea esta coincidencia, de vez en cuando sucede y, 
dadas las condiciones adecuadas de abundancia de helio, den- 
sidad y temperatura, se torna inevitable. La temperatura debe 
alcanzar entre cien y doscientos millones de kelvins. Entonces la 
estrella encuentra una nueva forma de producir energia. Prime- 
ro dos atomos de helio producen uno de berilio-8 y, de manera 
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imediata y antes de que este pueda desinlegiarne, 6e aude otro 
guelea de helio: 


Hes THe "Be 
‘Re. (He— #C, 


Se obliene asi energia y carbono. A la vez empiezan a pro- 
ducirse otras reaeciones que conducen a la formacion de otros 
elementos, Como el oxigeno y el neén, aunque por ahora. sea en 
cantidades reducidas: 


BC + He» "O 
16() 4+ He "Ne. 


Un aspecto importante del arranque de la fusion del helio ra- 
dica en que suele iniciarse cuando las condiciones en el nticleo 
estelar son propias de la materia degenerada. La ecuacién de 
estado de la materia degenerada implica la independencia entre 
temperatura y densidad, lo que significa que al iniciarse la fu- 
sion de hidrégeno las cantidades enormes de energia liberadas 
calientan el material pero no lo expanden, lo que causa un incre- 
mento desbocado del ritmo de las reacciones que termina por 
provocar una explosion, el llamado flash del helio, que no logra 
destruir la estrella, aunque si induce un aumento transitorio de 
la luminosidad estelar. Tras este episodio la materia deja de estar 
degenerada y se pasa a un estado estacionario en el que el punto 
representativo de la estrella en el diagrama HR se mueve hacia 
la izquierda, a lo largo de la rama horizontal. 

Algunas estrellas pueden experimentar varios flashes del he- 
lio sucesivos, mientras que otras pueden no atravesar ninguno. 
Como casi todo en evolucion estelar, estas circunstancias depen- 
den de la masa: los astros lo bastante masivos alcanzan las tem- 
peraturas requeridas para la fusion del helio sin que la materia 
Vegue a encontrarse en estado degenerado. Los flashes del helio 
son mas propios, pues, de las estrellas ligeras y pueden aparecer 
tanto en los episodios de combusti6én termonuclear del helio en 
el nucleo estelar como en las fases de fusion de helio en capa. 
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Mi helio del icles vaieioy ae va Convirlienda proeo a por en 
varbono y oxifeno, Se repile un process de deenntacion gravi 
tatoria andalogo al que vimos antes, én Cl ease de la produceion 
de helio, I) carbono y el oxigend se acumulan en el centro es- 
telar hasta que la concentracion de helio se torna tan baja que 
yu no basta para mantener el proce- 


ao triple alfa, El nicleo estelar deja 4COmo es que el cielo alimenta 


de generar energia y se contrae, pero gq Jas estrellas? 

la fusion de helio pasa a suceder en 

una capa alrededor del nucleo, la 

cual sigue estando rodeada por otra 

mas externa en la que se sigue fusionando hidrégeno. Esta nue- 
va estructura induce una nueva expansion de las capas exter- 
nas y la estrella pasa de la rama horizontal a la llamada rama 
asintdtica de las gigantes, donde las luminosidades alcanzan 
valores descomunales: encontramos aqui las supergigantes ro- 
jas mas llamativas de todo el universo. 

El incremento de la presién y temperatura en el nucleo inerte 
de helio puede conducir a la fusion del carbono si se rebasa la 
barrera de los 720 millones de kelvins. Las reacciones de fusién 
de carbono son muy complejas porque algunas de sus variantes 
implican la emisién de protones ('H) y neutrones (n) libres, y 
otros nuicleos ligeros que interaccionan con el entorno de inme- 
diato. Los productos principales de estas reacciones son sodio, 
magnesio, oxigeno y, sobre todo, nedén: 


2C+PC>4Mg 
RC +2C > 1H +2Na 
2C+°C—>'He+ Ne 
2C+C>n+3Mg 
2CO+UC>2 4*He+ O. 


Y al igual que en el caso del helio, en las estrellas menos ma- 
sivas la fusién del carbono puede producirse en condiciones de 
degeneracioén que conduzcan a uno 0 varios flashes del carbono, 
lo bastante potentes como para provocar el desprendimiento y 
la expulsién al espacio de las capas externas de la estrella. Esto, 
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aide & la expariaion general de cain allie y al neremento de 
au luminoaidad, haew que la prealon de radincion sea capa 
dé arrancar Alomosr del astro en intensos viertos eslelares, La 
ealrella poed a poco se deshace de su propia piel. 


La evolucién en el diagrama HR de los cimulos 


Todos eslos pasos evolutivos se producen con més rapidez para 
las estrellas mas masivas. En consecuencia, la secuencia princi- 
pal de un camulo estelar empieza a moverse hacia la zona de las 
figantes rojas desde arriba, como si la enorme mano de un dios 
césmico fuera despegandola y la deformara hacia la derecha. 
Hay un punto concreto del diagrama HR de cada cimulo evolu- 
cionado, el llamado punto de abandono, en el que las estrellas 
estan listas para apartarse de la secuencia principal y conver- 
lirse en gigantes. La masa o luminosidad en la que se detecta el 
punto de abandono ofrece una medida muy fiable de la edad de 
las estrellas del cimulo y, por tanto, del cimulo estelar como 
un todo. 


MARIPOSAS EN EL CIELO 


La fase de fusi6n del carbono conduce a la concentracién de 
neon y oxigeno en el nucleo (con cantidades pequefias pero no 
despreciables de sodio y magnesio), que poco a poco Se va tor- 
nando inerte a medida que disminuye la concentracion de carbo- 
no. A su alrededor se suceden capas en las que se verifican, por 
este orden, las fusiones del carbono, del helio y del hidrégeno. 


Nebulosas planetarias 
Las estrellas cuya masa total no supera ocho veces la del Sol no 


son capaces de avanzar mas en la cadena de las reacciones nu- 
cleares. Las capas exteriores se ven expulsadas por completo y 
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en el centro queda el niieleo deanude de in catvedla, que con ef 
Hiempo se vuelve inerte por la ineapactdad de fusisnar nieleoa 
Momicos mis pesados. Hate process representa in fase de ne 
muosa planetaria; el nieleo eatelar se convierte en una eatrella 
énana blanca, caliente pero que solo brilla porque radia este calor 
residual, y que queda rodeada por la envoltura estelar expulsa- 
da, en expansién (vedse la imagen superior de la pag, 107). La 
radiacion ultravioleta de la enana. blanca central ioniza los gases 
de la envoliura y los hace brillar en un espectaculo de colores y 
formas que muchas veces se compara. con la variedad cromAdtica 
y la belleza de las mariposas. La morfologia de las nebulosas pla- 
netarias puede llegar a ser muy variada, pero en todos los casos 
representa el fin de la existencia, como tal, de una estrella con 
menos de ocho veces la masa del Sol. El futuro del Sol dentro de 
varios miles de millones de afios seré exactamente este: pasara 
por la fase fugaz de nebulosa planetaria, tras haber resplandecido 
brevemente como una gigante roja, y terminaré como una enana 
blanca en proceso de enfriamiento lento pero seguro (figura 1). 


FIG. 1 


fee CRUEL SD Gigante roja_ — Nebulosa planetaria 
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Aumento gradual del calor ‘ ! 
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Tiempo aproximado (miles de millones de afios) 


Resumen de la vida pasada, actual y futura del Sol. Tras su formacién, inicié su etapa dentro de la secuencia 
principal, en la que permanece hoy en dia. En el futuro, su temperatura aumentara de modo progresivo y dentro 
de entre 5000 y 7000 millones de aiios, aproximadamente, llegara una época en que se convertira en una 
Subgigante, y poco mas tarde en una gigante roja. Entonces expulsard al espacio una parte importante de su 
materia, que crearé una nebulosa planetaria a su alrededor. Tras su breve etapa de gigante roja, entrara en 

Su fase final como estrella, que culminara con el cese de su actividad de fusion nuclear y se encogera hasta 
convertirse en una enana blanca, capaz todavia de seguir emitiendo durante mucho tiempo luz y calor, aunque 
cada vez mas débilmente. 
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nna cap tive. arecledor ee un 
‘ grasa oe) 


Fé geno funa capa externa. ‘La estrella destiende de 
larama RGB y luego se oa aza por larama horizontal (HB, ‘horizontal branch). 
8 que cUentan con masa suficiente. prosiguen Su evolucion y pasan de la rama 

5 asintotica de las gigantes (AGB, asymptotic giant branch), cuando el 
torna Inerte y la combustion nuclear se produce en dos 
de fusion de hidiégena) ‘Los asitos con menos 

fealaes pasan luego a la fase 
= jagade region inferior: cei ‘del gia ‘tas estrellas: mas 


| ntas. Una estrella, dada no recorre toda la seouencia principal, eas que ooupa 
si concrato dé la misma én e! curso de su svolucién, Del mismo modo, no hay que 
ejemplo, que-una astrelia recorra toda la rama horizontal, sino que al visitar esia 


un fragmento quizé pequene de lay rama. En todo caso, ol diagrama HR: nos 


E ona tr rmacion visuial ‘muy interesante: ‘pare hacernos una idea clara det camino que 
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Diagrama HR (color-magnitud) de! clmulo globular M5. Se indican las regiones caracteristicas de las 
diferentes etapas de evolucién estelar tras la secuencia principal. 
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Las nebulosas plinetiriag contlenen cantidades de elementos 
pesados, sobre todo carbono y oxigeno, muy superiores a las del 
material original a partir del cual se formaron sus estrellas pro- 
fenitoras, En concreto, é8 el Oxigeno dos veces tonizado el res- 
ponsable del resplandor verdoso de muchos de estos objetos, en 
los que también destaca el brillo rosado del hidrégeno ionizado, 
que sigue siendo el componente mayoritario del material. Una 
nebulosa planetaria permanece detectable durante unas dece- 
nas de miles de ahos, menos de cien mil afios en cualquier caso, 
y en ella puede llegar a verterse al espacio hasta un diez por cien- 
{0 de la masa original de la estrella, Este material enriquecido en 
elementos quimicos pesados se incorpora al medio interestelar 
y se integra en las nebulosas a partir de las cuales se formaran 
feneraciones estelares posteriores. 


Enanas blancas 


Una enana blanca recién formada puede tener una temperatu- 
ra superficial de unos cien mil kelvins, lo que la torna realmente 
blanca, aunque muy poco luminosa (véase la imagen inferior de 
la pagina contigua). Por lo tanto, el punto representativo de una 
estrella ligera pasa rapidamente de la zona de las gigantes rojas, 
arriba a la derecha en el diagrama HR, a la region inferior izquier- 
da, donde estén los cuerpos débiles pero calientes. 

La densidad de una enana blanca ronda los 3000 kg/cm’, de ma- 
nera que el peso aproximado de una cucharadita Nena de material 
de este astro rebasaria las quince toneladas. El interior se compo- 
ne de nucleos at6émicos totalmente ionizados. Estos nucleos pue- 
den ser de carbono y oxigeno, o bien de oxigeno, neén y magnesio, 
aunque estrellas muy ligeras no podrian alcanzar fases de fusién 
avanzadas y podrian dar lugar a enanas blancas hechas de helio, si 
bien no se han detectado enanas blancas de este ultimo tipo por 
que, al proceder de las estrellas mas ligeras, el universo atin no es 
lo bastante viejo como para que se haya formado ni siquiera la pri- 
mera de ellas. Estos nicleos atémicos totalmente ionizados estan 
rodeados de un mar de electrones libres. Son estos electrones los 
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En la imagen superior, la nebulosa anular de la Lira, quiza la nebulosa planetaria mas conocida, ilustra a la perfecci6n 
la fase final de la existencia de las estrellas ligeras, en forma de enana blanca (en este caso es un diminuto puntito 
Juminoso en el centro de la nebulosa) que, durante algunos miles de afios, permanece rodeada por el resplandor 

de las capas externas expulsadas del astro en los estertores finales de su evolucién. 

Abajo, recreacién artistica de ja enana blanca conocida como PG 0010+-280, visible al fondo, con un planeta en orbita 
a su alrededor mostrado en primer plano. 
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(que qjercen la mayor parte de In preslén que sostione In estructura 
del astro, La estrelia se entria poeo a poco, y le teoria predice que 
liegado cierto grado de entriamiento el material debe eristalizar 
se, Esto sucede al cabo de varios miles de millones de atios, Las 
masas tolales de Jas enanas blancas suelen estar entre 0,6 y 0,8 
veces la del Sol, aunque algunas son mas masivas. [so si, ninguna 
supera el llamado limite de Chandrasekhar, en torno a 1,4 masas 
solares, porque pasado ese umbral la presién de degeneracion de 
los electrones no basta para sostener la estructura y el objeto se 
colapsa y se convierte en una estrella de neutrones. 


EL SOL COMO UNA ESTRELLA 


Todo lo tratado hasta ahora sobre la vida de las estrellas que 
acaban como enanas blancas fue, es y sera de aplicacién al Sol. 
Y la historia pasada y futura de nuestra estrella ha ejercido y 
tendré influencia sobre su entorno, en el sistema solar en general 
y en la Tierra en particular. Resulta muy interesante contemplar 
la evolucién del Sol considerado como una estrella cualquiera, 
y dedicaremos a ello los apartados siguientes. Nos atendremos 
para los detalles al estudio de Sackmann y su equipo (publicado 
en la revista The Astrophysical Journal, vol. 418, pags. 457-468, 
1993), aunque las conclusiones generales coinciden con las de 
otros trabajos. Seguiremos la evolucién del Sol sobre dos diagra- 
mas (las figuras 2 y 3) y la tabla de la pag. 110. La figura 2 muestra 
la region del diagrama HR ‘por la que se desplaza el punto repre- 
sentativo del Sol a lo largo de toda su historia, y nos permitira 
seguir el curso de sus cambios de temperatura superficial y de 
luminosidad. La figura 3 ofrece con algo mas de detalle el curso 
de la luminosidad del Sol a lo largo del tiempo. 


La formacion del Sol 


La edad del Sol esta bastante bien determinada, sobre todo 
gracias a los estudios sobre la edad de la propia Tierra y de los 
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Recorrido del punto 
representative del Sol en el 
diagrama HR, en su versién 
luminosidad frente a temperatura 
efectiva. El trazo discontinuo 
representa {a contraccién 

hacia la secuencia principal 
(trayectoria de Hayashi). El Sol 
actual ocupa el punto sefialado 
con el nimero 3. Las flechas 
indican los flashes del helio 
previstos por el modelo. 
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meleoriioa, dado que se admite una hipotesia que parece mas 
que raxonable: que el Sol y el aiatema solar que lo rodea ae for He, 
Maron al mismo empo. Aunque los estudios se suceden sobre 
dataclones nuevas de rocas terrestres, meteoritos, oa partir de 
modelos de evoluct6n estelay, las ciiras van convergiendo en el 
enlomo de los 4600 millones de afos de edad. Con mucha fre- 
cuencia se cita como valor aproximado el de 5000 millones de 
anos, pero hay consenso en admitir que esa cifra redonda supo- 
ne una ligera sobreestimacion. 

I] Sol tuvo una historia como una protoestrella que siguid 
su correspondiente trayectoria de Hayashi en el diagrama HR, 
y que aparece representada como una linea de trazos en la fi- 
flura 2. Desde el inicio de la trayectoria (punto 1 en el diagra- 
ma) con el comienzo de las primeras reacciones de consumo 


Luminoaldad comparnda con la actual 
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Trayectoria de Hayashi. 


Incluye la época actual del Sol 
(edad 4600 millones de afios). 
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Hasta 2 300 veces la luminosidad 
actual. Ingestién de Mercurio. 
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Se inicia con un flash del helio. 
Luminosidad: 40 veces la actual. 


Naina asintética 
ili [as gigantes 
(AGB) 


~20 millones 
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Kintesle de las fases evolutivas pasadas y futuras del Sol. 
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incluye varios flashes del helio. 
Culmina con la conversion en 
enana blanca. 


: 


10 12,1 12,2 12,3 12,3650 12,3655 


Tiempo desde la formacién (miles de millones de afios) 


Evolucién de la luminosidad del So! desde su formacién hasta su conversién en una estrella enana blanca. 
Las marcas numéricas (los puntos desde el 1 al 9 en el interior del grafico) coinciden con las de la figura 2. 
Se emplean tres escalas temporales distintas, para resolver los eventos relevantes de cada fase. El punto 
numero 3 sefala el estado actual del Sol. Las flechas indican los diferentes episodios de flash del helio 
previstos por el modelo. 


de litio, hasta la entrada en la secuencia principal (punto 2) con 
el arranque de las reacciones termonucleares de hidrégeno, 
transcurrieron no mas de unos 50 millones de afios en total, de 
los cuales tan solo 10 millones de afios corresponden al tramo 
vertical (trayectoria de Hayashi en sentido estricto) y el resto al 
recorrido horizontal (trayectoria de Henyey) y su «empalme» 
con la secuencia principal. 


EL FUTURO DEL SOL 


114 


EI Sol en Ia secuencia principal 


[1 Sol entré bien asentado en la secuencia principal (punto 2 en 
las figuras 2 y 3), consumiendo hidrégeno en el nucleo estelar 
para producir helio, a través de las cadenas pp y del ciclo de} 
carbono. Tanto los modelos como los indicios geol6gicos sett 
lan que la luminosidad solar ha ido aumentando poco a poco, 
gracias a la acumulacién paulatina de helio en su centro y a que 

la region de su interior en la que se 


£1 Sol no es mas solitario que sus verifican reacciones termonucleares 
vyacinos; en-efecto, es una estrella se ha ido extendiendo ligeramente 


muy comin, pequenisima, aunque 
no diminuta, como cientos, no, 
miles de otras. 


V2 


hacia el exterior. Uno de los enigmas 
objeto de estudio sobre la evolucién 
del Sol y su interaccién con la vida en 
la Tierra consiste en la llamada pa- 
Henry Noraris Russet. radoja del joven Sol débil, y plantea 
que la menor luminosidad del Sol de 
tiempos antiguos, 0,7 veces la actual, no parece haber afectado 
a la vida en sus primeras fases de existencia en la Tierra. Las ex- 
plicaciones apuntan a que la atmésfera terrestre primitiva debia 
de contener muchisimo mas diéxido de-carbono que la actual, lo 
que compensaba la menor radiacién solar con un mayor calenta- 
miento a través del efecto invernadero. 

El Sol actual (punto 3 en las figuras 2 y 3) presenta, por de- 
finicién, la luminosidad 1, que sirve de unidad de referencia, 
pero su brillo se incrementa de manera continua y dentro de 
unos 3000 millones de afios alcanzara la maxima temperatura 
efectiva, su estado mas «azul», dentro de la secuencia principal. 
Dentro de unos 6400 millones de afios (0 poco mas de 5000 
millones segtin otras estimaciones) no habra bastante hidroge- 
no en el nucleo del Sol como para mantener reacciones de fu- 
sion centrales, que pasaran a verificarse en una capa en torno al 
corazon de helio inerte. Entonces (véase el cambio en el tramo 
Aen las figuras 2 y 3), el Sol se convertira en una subgigante y su 
luminosidad duplicaré la del Sol actual. 

Muchas obras de divulgacién comentan que la vida en la Tie- 
rra estA condenada a desaparecer porque el Sol terminara por 
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convertivee enone gigente raja, Aunque, como yeromos pronto, 
él calado dé pigante raja ho sen muy acogedor para la vida en 
in Tierra, Ja yenlidad a que el Sol se convertira en un objeto le- 
tal para Ja biosfera mucho antes de aleanzar el estado de gigan- 
Le, mientras aun se encuentre dentro de la secuencia principal. 
Porque, si bien el efecto invernadero inducido por la atmésfera 
pudo salvar la situaci6n en la paradoja del joven Sol débil, todos 
los modelos indican que dicho efecto invernadero, desbocado, 
resultara inevitable cuando la luminosidad solar supere un cier- 
to umbral, y este umbral podria ser tan modesto como 1,1 veces 
la luminosidad actual, con la evaporacién total de los océanos 
prevista para cuando el Sol tenga 1,4 veces el brillo de ahora. 
Esto plantea para la vida en la Tierra un horizonte que podria 
no superar en mucho los 3500 millones de afios hacia el futuro. 


Evolucion avanzada del Sol 


Los modelos no son lo bastante precisos como para dar una fe- 
cha clara para la transformacion del Sol en enana blanca central 
de una nebulosa planetaria, pero no cabe duda acerca de cuales 
son las fases intermedias que por fuerza tendra que atravesar 
nuestra estrella. Se calcula que el Sol ha consumido hasta ahora 
alrededor del 40% del hidrégeno total disponible para someter- 
lo a fusi6n (como sabemos, no todo el hidrégeno solar esta en 
regiones en las que pueda experimentar fusi6n termonuclear). 
Una extrapolacion lineal indicaria que al Sol le queda un 60% de 
historia estelar activa por delante, lo que supone mas de 7000 
millones de arios de futuro. En las fases de gigante, el astro ex- 
perimentara una pérdida de masa considerable, y en este tipo de 
procesos radican las mayores fuentes de incertidumbre para los 
detalles que vamos a relatar. 

En cualquier caso, el Sol subgigante, consumiendo hidrégeno 
en una capa de fusion, alcanzara (tramo 5 en las figuras 2 y 3) la 
entrada en la rama de las gigantes rojas, donde experimentara un 
crecimiento de tamafio que lo hara engullir el planeta Mercurio. 
A lo largo de esta breve fase, la luminosidad creceré hasta alcan- 
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vor une 2800 veces la aotual, fo enal se dice pronto, y Ia fuente 
de energia seguird slendo la combustion de hidrogeno en capa, 
hasta que én el extreme superior de ln rama se producira un flash 
del helio (punto 6 en laa figuras 2 y 3), En esa etapa, el Sol consu- 
mirA helio en el nucleo @ hidrégeno en capa, y se desplazara a su 
lugar en la rama horizontal (tramo 7 de ambas figuras), en la que 
permanecerd poco mas de 100 millones de anos, con una lumino- 
sidad que multiplicaré la actual en mas de 40 veces. 

Hemos dicho que el paso del Sol por la rama de las gigantes 
rojas lo inflard hasta hacerle ingerir el planeta Mercurio. De he- 
cho, en su momento de m4xima expansion el Sol multiplicara su 
tamafio actual por mas de 150 veces, lo cual supera con mucho 
el radio orbital actual de la Tierra (figura 4). Se discute si los 


EL SOL SIENDO UNA GIGANTE ROJA 


La capa mas externa es inestable, 
dilatandose y encogiéndose 


Hay grandes pérdidas de masa solar 
por la débil gravedad en el borde 


[i Sol on su fase de gigante roja se hinchara hasta ocupar el espacio que hoy aloja las orbitas de los planetas 
Morcurio, Venus y la Tierra. Esta expansién acarrearé sin embargo que el Sol pierda masa y estara sujeta a 
filqunas inestabilidades. 
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planetas Verna y la Tern serin teagacos por la estrella, porque 
el deseninee depende de loa detalles de loa modelos numéricos, 
agi como del ritino de pérdida de masa del Sel gigante: una re- 
duccién significativa de Ja masa solar alejarfa los planetas de su 
superficie, y en algunos modelos esta pérdida de masa se acerca 
nl 60% del total. Pero aunque el Sol no devore estos dos planetas, 
su radiacion, 2300 veces mAs intensa que la actual, los asara has- 
(a dejarlos irreconocibles, ambos.carentes de atmésfera. 

La acumulacién de helio en el nicleo conducira a una fase fi- 
nal de combustién de ambos elementos en capa, con lo que el 
astro pasara a la rama asintotica de las gigantes. En esta fase (la 
8 en las figuras 2 y 3) el punto representativo de la estrella trazara 
una trayectoria compleja, marcada por repetidos flashes del helio 
(sefialados con fiechas en dichas figuras), con episodios ocasio- 
nales de luminosidad en torno a 5000 veces la actual. El proceso 
culminara con la expulsion de las regiones externas del astro y la 
transformaci6n en una enana blanca (tramo 9 de las figuras 2 y 3) 
de un tamafio muy similar al que ahora tiene la Tierra. Esta enana, 
blanca tendra una superficie de helio a 120000 kelvins de tempe- 
ratura, un nucleo de carbono y oxigeno, y poseera una masa que 
rondara la mitad de la masa del Sol actual. 
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Los senderos evolutivos de las estrellas mas 
masivas recorren todos los excesos permitidos 
por las leyes fisicas. En una carrera demencial 
y violenta, estos astros se autodestruyen 

en cataclismos formidables que abren 

asu vez las fuentes de la vida en el universo. 


Durante siglos las ciencias naturales estuvieron fascinadas por la 
exploracion de los orfgenes. Quiza influidas por la mistica religio- 
sa, generaciones de naturalistas trataron de esclarecer la forma- 
cién de los astros o el origen de la vida y de las especies en la 
Tierra. Pero la ciencia fisica despliega todo su poder cuando nos 
enfrenta a predicciones bastante seguras sobre el futuro lejano. 
En etapas anteriores de nuestro viaje hemos descubierto las catas- 
trofes que la evolucién del Sol deparard a la Tierra dentro de unos 
miles de millones de afios. Quiza aporte cierto consuelo constatar 
que hay otros mundos en el cosmos a los que esperan cataclismos 
que superaraén con mucho nuestra propia e inevitable tragedia. 

El contraste de ritmos de evolucién entre las estrellas ligeras 
y las pesadas resulta abrumador. Ya vimos que un factor 200 en 
masa es capaz de acelerar o retardar la evolucién estelar en un 
factor 140000. El umbral en torno a unas ocho masas solares 
marca un cambio drastico en el curso evolutivo de las estrellas, 
no solo por este efecto de aceleracién de los procesos debido a 
la masa, sino también porque, al superar esta frontera, se abren 
unas posibilidades de reacciones termonucleares muy comple- 
jas, unos caminos del todo inaccesibles a los astros ligeros y por 
los que, en consecuencia, nunca transitaré nuestro Sol. 
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ETAPAS AVANZADAS EN LA EVOLUCION DE LAS ESTRELLAS MASIVAS 


Law eatrellns mae masivas son eapaces de retener la envoltura con 
mAs hrmesn que las ligeras, de modo que las fases de combustion 
lermonuclear del carbone no suponen su Conversion en nebulo- 
ras planelarias y enanas blancas, aunque también atraviesen epi- 
sodios de pérdida de masa. Un astro masivo tiene atin un futuro 
termonuclear por delante cuando el carbono en su centro deja de 
estar lo bastante concentrado como para que se pueda fusionar. 


Alquimia termonuclear avanzada 


[in una repeticién del proceso ya descrito en otras fases (véanse 
resumidas en la tabla de abajo), la combusti6n termonuclear del 
carbono «migra» hacia una capa que rodea un nucleo estelar he- 
cho de oxigeno, neén y magnesio y que en principio permanece 
inerte. Pero la contraccién que sigue al cese de la fusién del car- 
bono incrementa la temperatura central hasta unos espeluznan- 
tes 1400 millones de kelvins. Entonces da inicio la combusti6n 


-| Temperatura central | Densidad central Duracion temporal 


f ms) 5 (kg/m?) | __ delatase 
Fusidn de hidrégeno (H — He) | 37 millones 3800 | 7 300 000 afos 
Fusién de helio (He —> C + 0) 180 ene. 620000 7 660 000 afios 
\ Fusion de Bscnaie Ne) 720 millones 640 mitones | 465 afiok : 
Fusidn de fers tie ~< Mg + Si) = 400 millones 3700 alee a 1 2 afios 
. Fusién de aid (0 > Si) “| 1800 millones i 13000 rion 6 rises : 
; Fustén de slicio (Si — Fe) “| 3400 millones | +te000 aiding j | 1,5 dias _ 


Pases de la fusion nuclear en una estrella de 25 masas solares. Se indican los elementos principales que 
participan en las reacciones (reactivos y productos) y otras circunstancias relevantes de cada fase. 
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lermonuclea del nad, Loe aatros masives exhiben un carke. 
lor bastante imevader, porque estos procosos lermonuclenres 
AvanZzados ya no consisien en una mera adicion de nticleos, sino 
que tmplican ja destruccion de los nucieos de neon, como si la 
estrella hiciera molienda de granos de café antes de hacerse una 
infusion termonuclear, La rotura del neon se produce en proce- 
Ros de folodesintegracion, es decir, los nicleos ingieren fotones 
de muy alta energia y se separan en helio y oxigeno: 


*Ne > “He +O 


Los nticleos resultantes quedan disponibles para experimen- 
tar toda una diversidad de reacciones que, consideradas global- 
mente, liberan mas energia que la del fotén inicial que destruy6é 
el primer niicleo de neon, de manera que el balance es positivo y 
la estrella logra mantener su estructura: 


*O+4He> Ne 
“Ne +*He >**Mg 
*Mg +4He > 88i 


Como vemos, los productos principales son silicio, neén y 
magnesio. Solo el silicio es una novedad absoluta en el interior 
estelar, en esta fase. Los productos de la reaccién vuelven a acu- 
mularse en el centro estelar, la combustion del ne6n vuelve a 
desplazarse a una capa exterior y acto seguido, cuando la tempe- 
ratura central alcanza los anonadantes 1800 millones de kelvins, 
empiezan a producirse las reacciones de fusion del oxigeno: 


bO 4+ MQ BS 

16Q + 16Q 5 ET 4 3p 
%O+¥’Osn4+35 

%O +O > “He + 8Si 
*O +O > 24He + Mg 


De este modo hacen aparicién en el cosmos elementos tan 
importantes para la vida como el fésforo o el azufre. Cabria es- 
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per que aluios de es(os elementos, como el magnesio, pur 
dleran servir come base para nievas renceiones, pero las cantly: 
Clones en el interior eetelar son tales que de nuevo se produce 
Ja folodesintegrieion de estos nucleos, en partienlar del silicio, 
que llega o desaparecer por completo de las regiones mas ca- 
lentes del astro. Las lemperaturas son tan extremas que todos 
estos procesos se desencadenan con ritmos endiablados, del 
orden de dias, tras una historia estelar de millones de arios. Las 
reacciones de fotodesintegracion del silicio que suceden a par- 
tir de los 8400 millones de kelvins de temperatura son de una 
complejidad extrema, y la fusi6n de los fragmentos resultantes 
de la molienda. del silicio conduce a la formacién de los nicleos 
alémicos mas estables, sobre todo el hierro y sus isétopos, en- 
ire ellos el “Fe. 


Estrellas como cebollas 


A lo largo de todos estos procesos, el interior estelar se ha ido 
configurando en una estructura de capas, lo que el astrofisico 
David Arnett describid como «capas de cebolla», una metafora 
que se ha extendido hasta el punto de volverse casi obligatoria 
en cualquier obra de divulgacion de la evolucién estelar. Tras 
unas capas enormes compuestas de hidrdégeno y helio en las que 
no se producen reacciones termonucleares, yace el nucleo este- 
lar, dispuesto en capas sucesivas en las que se producen todos 
los pasos comentados hasta ahora: desde la fusion del hidrége- 
no en la mas externa hasta la fusién del silicio en el centro, que 
implica la formacion de un ntcleo de hierro. La composicién de 
estas capas, de dentro hacia fuera, consta de los elementos qui- 
micos principales siguientes: Fe; "°Si; “C, '°O, “He y 'H. Estos y 
otros se muestran en la figura 1. 

La produccién de hierro significa la sentencia final para el 
astro. Las reacciones de fusidn termonuclear de nticleos atémi- 
cos ligeros son capaces de liberar energia. En el otro extremo, y 
como bien sabemos en la Tierra porque usamos este efecto para 
generar energia y con fines militares, la rotura o fisi6n de nucleos 
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Helio y nitrégeno 


. Carbono, oxigeno y neon 


Oxigeno, nedn y sodio 


= Silicio y azufre 


“~ Hierro 


atomicos muy grandes, como los de uranio o plutonio, también 
libera energia. Pero en algtin lugar intermedio deberemos encon- 
trar nucleos tan estables que ni su fusi6n ni su fisién resulten 
favorables desde el punto de vista energético. Y, en efecto, estos 
nucleos son los del pico del hierro, con masas atomicas entre 50 
y 60, con el *Fe en un lugar destacado. 


UN FINAL GLORIOSO 


Cuando la acumulacién de hierro en el centro de la estrella es tal 


que impide que prosigan los procesos de fusién del silicio, el as- 
tro se encuentra ante una crisis energética insuperable. La fusién 
nuclear en las capas de cebolla no basta para sostener la estruc- 
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urn dea ostreha, y el ndeles interne no ee ya eapag de feaponder 
Con mils ener y se deaplama bajo eu propia gravedad, 

La contraecion implies un inerenrento exorbliante dé la tem 
peratura, que aeanza los 6000 millones de Kelvins en minutos, 
A esa temperatura los folones son lan enerpéticos que logran 
fotodesintegrar el hierro, en reacciones como la siguiente: 


‘he > dn + 13 “He. 


Pero recordemos que cualquier reaccién, de fusi6n o de fision, 
qué involucre al hierro es endotérmica, requiere aportar energia, 
no la libera, lo que provoca una retroaccion positiva, dado que e] 
enfriamiento del nucleo acelera la contracci6n, que pasa a cor 
vertirse en un verdadero colapso cada vez mAs desbocado. 

Este hundimiento de la estructura del corazon estelar tritura 
todo el contenido de esa zona y lo convierte en una sopa caliente 
de protones, neutrones y electrones. Los electrones, a los cua- 
les solo ha correspondido hasta ahora un papel secundario en 
el teatro estelar, reclaman protagonismo. A densidades mayores 
los electrones se introducen en el interior de los protones y los 
«convierten» en neutrones, en un proceso que libera multitud 
de neutrinos. La desaparicion de la carga eléctrica retira una de 
las barreras para la contraccion y los neutrones resultantes se 
apelotonan libremente unos sobre otros en un amasijo que tiene 
la misma densidad y consistencia que los nticleos atémicos: ha 
surgido en el interior de la estrella un objeto capaz de dar lugar, 
como veremos luego, a una estrella de neutrones. 


Supernovas gravitatorias 


Pero por ahora este nucleo neutronico no esta aislado, sino que 
se ha formado en el centro de toda una estructura estelar que 
hasta hace unas horas conformaba una estrella estable. Todas 
las capas estelares se han quedado de golpe sin sustento: el nu- 
cleo estelar se ha hundido asus pies y el resto de las capas solo 
tienen ya por debajo un vacio hacia el cual se precipitan como 
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—l remanente de supernova N49, ubicado en la Nube Mayor de Magallanes, una pequefia galaxia satélite de la nuestra, 
en una imagen generada mediante tomas en luz visible, luz infrarroja y rayos X. 
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EXPLOSION DE SUPERNOVA 


sine tratara de un abismo, en caida libre, ba caida densiticn y 
oallenta el material, Las capas sucesivas on las que se estaban 
verificando reacciones nucleares muy concrets, en condiciones 
yelativamente moderadas, experimentan ahora un incremento 
térmico que multipliea de un modo radical los ritmos de reac- 


Elementos pesados 
Hello y carbono ANOS p 


‘ Hidrégeno 
Hidrogeno 1 
hal } 
Nticleo 
_ de hierro 


ESTADO NORMAL ee _IMPLOSION 


~ Hidrégeno. 


REBOTE CONTRA EL NUCLEO 


Secuencia en cuatro pasos que muestra los acontecimientos principales del proceso en el que una estrella 
imasiva estalla en una explosién de supernova gravitatoria. 
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cidn, Las reaeclones fermonucleares adauleren caricter explo: 
sivo, sobre todo en Ja frontern donde ta materia ostelar normal 
colisiona con el centro formado por neulrones, Bt rebole contra 
este ndcleo, el incremento bestial de las reacciones termonu- 
tleares y el enorme flujo de neutrinos procedente del interior 
hacen que se invierta el movimiento de colapso, de manera que 
él hundimiento de la estructura estelar se convierte en una ex- 
plosién (figura 2). 

El frente de combustién termonuclear recorre todo el mate- 
rial estelar en una orgia desenfrenada de reacciones de todo 
tipo. Todas las reacciones nucleares concebibles, de fusion, fo- 
todesintegracién o fisién, se suceden en el seno de una masa 
incandescente en expansién en cuyo interior se producen ab- 
solutamente todos los elementos quimicos de la tabla periédica 
(figura 3), en un estado conocido como de equilibrio estadistico 


Fotones de rayos X 


. 1157 keV 
Titanio-44 Calcio-44 


i Neutrén Positrones \ ie 


Ejemplo de deteccién de titanio-44 generado por una supernova. Este isdtopo radiactivo es detectable 
indirectamente por el satélite astrondmico NUSTAR cerca de remanentes de supernovas. La deteccién se puede 
hacer a través de los productos tipicos de la desintegracién del titanio-44 en calcio-44. Ademas de positrones, 
se generan fotones de rayos X de tres niveles de energia muy caracteristicos de esta transformacidn, y los 


fotones de las dos niveles mas bajos de esos tres son detectables por el NUSTAR. 
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detecta estos 
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puoleay, Meta Gloriosa explosion éslelar se conocer Como super 
Pee GMP AION, 


Paisaje después de la batalla 


Una supernova pravilaloria puede alcanzar durante algunos dias 
un brillo superior al de toda una galaxia junta. El destello de 
energia liberada va siempre acompanado de una emisién inten: 
sa de neutrinos y, en el caso de las hipernovas, producidas por 
las estrellas mas exorbitantemente masivas, de cantidades enor: 
mes de rayos gamma que se emiten en haces colimados, que én 
caso de apuntar hacia la Tierra se observan como una fuente 
explosiva de rayos gamma (gamma ray burst, GRB). 

[3] material expulsado en la explosién, enriquecido en todo tipo 
de elementos quimicos, se muestra como una nebulosa que guay- 
da un parecido tan solo superficial con las nebulosas planetarias: 
un remanente de supernova (véase la imagen de la pag, 125). Los 
remanentes de supernova se expanden a miles de metros por se- 
gundo y diseminan por el espacio los productos de reaccién, que 
se incorporan a las nubes de hidrégeno a partir de las que surgiran 
estrellas enriquecidas en metales, y rodeadas de planetas en los 
que podria desarrollarse la vida, a partir de la complejidad quimi- 
ca recién nacida. La cantidad de materia expulsada.es enorme: en 
el caso de una estrella de 25 masas solares, la explosién devuelve 
al medio interestelar mas del 95% del material estelar. 


Estrellas de neutrones y agujercos negros 


La mayor parte del material estelar es devuelto al espacio en el 
curso de una explosion de supernova gravitatoria, Pero {qué ocu- 
rre con el centro estelar superdenso, hecho, como hemos visto, 
casi solo de neutrones? El niicleo estelar compacto sobrevive a 
la explosién, pero las condiciones en las que esta se desarrolle 
pueden sefialar destinos finales distintos (véase la imagen de las 
pags. 130-1381). 
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Ya virniom que Jas estrellas enanas blared, rewlduos COMpAC 
los de la evolucton de estrellas con masas inielales inferiores a 
ocho veces la del Sal, mantienen su estructura fracias o la pre- 
#ion de degeneracién de los electrones, Pero esta situacion solo 
6s posible sila masa del objeto compacto es inferior al ya men- 
cionado lfmite de Chandrasekhar, situado en el entorno de 1,46 
veces la masa del Sol. Los nicleos 
estelares compuestos de neutrones ¢No es posible que las 


estrellas 


que resultan de la evolucién de las mas brillantes sean como 


estrellas masivas superan siempre 
ese umbral, de manera que el residuo 
compacto de una supemova gravita- . 
toria nunca es una enana blanca. La de seres vivos? 
materia central queda confinada en 
forma de neutrones y constituye una 
estrella de neutrones. La densidad de este tipo de astros es igual 
ala del nicleo atémico, y la estructura se mantiene gracias a la 
presion de degeneracion de los propios neutrones. Las cifras son 
abrumadoras. Un solo centimetro ctibico de material tomado de 
una estrella de neutrones tendria una masa igual a unas 500 to- 
neladas métricas. Una tacita de café con apenas 100 centimetros 
cubicos de estrella de neutrones pesaria tanto como el Titanic. 
Las estrellas de neutrones suelen rotar con velocidades des- 
bocadas, hasta varios miles de veces por segundo, debido a la 
conservacion del momento angular en el curso de la contrac- 
cién, aunque el ritmo de giro se atentia con el paso del tiempo, 
de modo que este pardmetro funciona como buen indicador de 
la edad del astro. El mismo proceso de contracci6n es respon- 


“Sable de que el campo magnético original de la estrella se con- 


centre hasta extremos inconcebibles, hasta alcanzar cien millo- 
nes de teslas en la superficie, unos dos billones (dos millones 
de millones) de veces el campo magnético habitual en la super- 
ficie terrestre. Pero alto, si el astro esté hecho de particulas neu- 
tras, los neutrones, ;cémo explicar que exhiba campo magnéti- 
co? La explicacién reside en la estructura de la propia estrella 
de neutrones, la cual consta de esas particulas nucleares en el 
interior, pero posee también una corteza externa formada por 


LOS PESOS PESADOS 


nuestro Sol, centros sostenedores 
y energizadores de sistemas 


Wituiam Hueeins 
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— Gigante roja 


Estrella de 
masa modesta 


Estrella de 
gran masa Gigante roja 


Nube molecular 
Gor protoestrelias 


(iolae Uploos de vida de Jas dos grandes categorias en que pacemos clasiticar i TAS W 
iin nulrallas: las de masa lo bastante grande como para acabar estallando en 

uMoVaS gravitatorias, y fas de masa lo bastante pequena como para que no 

low acura eso. Estas ultimas al envejecer se convierten en gigantes rojas, parte Tt 


(0 su Materia mas externa se desprende dando jugar a una nebulosa planetaria, 

y or Ultima, tras el cese de la fusion nuclear, pasan a ser enanas blancas, que 
pardararbrillo y calor aunque muy despacio. Las estrellas con masa lo bastante 
unde estallan en una explosion de supemova despues de su fase de gigante 

(oja, De estas; las de menor masa dejan un nucleo que se convierte en una estrella 
de neutrones, mientras que el nucleo de las de mayor masa se transforma-en un 
ugujero negro. En fa imagen, jos astros no estan representados a la misma escala. 
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Nebulosa planetaria 


Supemova 


Enana blanca 


Estrella de neutrones 


Agujero negro 
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Jupiter 


Una ciudad Un cami6n Una motocicleta Unasandia Unacanica de arena 


Resumen grafico de los tamafios aproximados hasta los cuales se tendria que comprimir a algunos 

astros para que se Convirtiesen én agujeros negros. Se indica esto para cada caso concreto con un objeto 
cotidiano de dicho tamafio. Por ejemplo, para que la Tierra se transformara en un agujero negro, habria que 
prensarta hasta que tuviera el tamafio de una canica. 
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@ Ceduce de ahf gue ia lana ents 
radio de una. alle de SOs 


i 


| i 


fuera a ala de a ie, 
Schwarzschild de ese objeto, Toy el tamano 
ujero negro: ; 


‘orvertrse en un: ‘aliens negro si le ealeraned aun 


le el tokle un radio de casi un centi- 


* 


La Via Lactea en Escorpio y 
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AUcleoR ALoMicos normales, sobre lode de hierro, asi comp de 
vlecirones, Bata cortega se encuentra tofal 6 parclaimente en ert 
tide cristalino: un enorme eristal de hievso del famiayio de wn pla 
nela. Por debajo de esta corleza coexisten prolones, electrones 
yneuirones, Obviamente, él campo magnético se genera y mane 
tiene en estas capas exteriores, repletas de particulas cargadas, 

La aceleracion de electrones en el seno del campo magnético 
on el entorno de la estrella de neutrones hace que emitan radia. 
chon sincrotron, normalmente en la region espectral de las ondas 
dé radio, y en haces colimados diametralmente opuestos. Cuan- 
do estos haces apuntan hacia la Tierra, la estrella de neutrones 
se manifiesta, desde el punto de vista observacional, como un 
prtsar (figura 4). 

Asi como la presi6n de degeneracion de los electrones no pue- 
de sostener una enana blanca de masa superior al limite de Chan- 
drasekhay, la presion de degeneracién de los neutrones también 


Eje de rotacion Estrella de 
Lineas de feutrones 


campo magnético 


bie de partlaulas 
y radiacion 


magnetics Poly sur 
Tiatra inagabtiog 


Puquema de los haces proyectados por un ptilsar. Cuando la alineacin con respecto a la perspectiva de 
‘abservacion terrestre es la adecuada, los haces emitidos por el pulsar se perciben como pulsos muy breves y 
On rapida sucesion, dado que fa rotacin def pulsar suele ser rapidisima, mucho menor de 1 segundo por cada 


vuelta completa. 
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froewe mie alli delimit de Oppen — Quienquiera que, en interés de 
heimen Volkl, 16 blon doterminade — a clencia, busque una utilidad 
pero que debe encontrarse en wigin — pragtiog inmediata, puede estar 


en general bien seguro de que 


punto entre oy 6 mises solares, Mas 
alla no hay mecanismo fisico conoci- : 
do capaz de frenar el colapso del ni- — DUSCara en vano. 
cleo estelar, y se admite normalmente 

que, en efecto, ese colapso no se de- 

tiene y el objeto compacto se convierte en un agujero negro. 

A pesar de toda la mitologia que rodea a este tipo de objetos 
astrondémicos, un agujero negro puede definirse como un cuerpo 
tan denso que la velocidad de escape resulta igual o superior a la 
velocidad de la luz. Un objeto tal no emite luz, por tanto deberia 
aparecer totalmente negro, y se puede detectar tan solo a través 
de los efectos que su atracci6n gravitatoria ejerce sobre el en- 
torno. No es cierto que los agujeros negros absorban todo lo que 
tienen alrededor: en este sentido se comportan como cualquier 
otro astro, y se apropian solo de la materia (y radiacion) que tie- 
ne la mala fortuna de colisionar directamente con ellos. Es per- 
fectamente posible, y seguro, colocarse en orbita alrededor de 
un agujero negro y, siempre que no nos adentremos en la region 
de su entorno conocida como horizonte de sucesos, el limite en 
el cual Ja velocidad de escape iguala la de la luz; no hay nada que 
impida encender los motores de la-nave y regresar a caSa. 
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La evolucién de las estrellas no es tan solo un 
fenomeno curioso que despierta el interés de la 
comunidad astronomica, sino que se encuentra 
en el centro del nacimiento de la complejidad en 
el cosmos y es responsable ultimo de la 
aparicion de la vida en la Tierra. Finalmente, 

la evolucion de estrellas en sistemas binarios 
conduce a mas sorpresas inesperadas. 


La evolucién estelar es solo uno mas de los multiples aspectos 
que reflejan el caracter evolutivo de la naturaleza a todas las es- 
calas. En geologia, biologia y astronomia, desde el siglo xrx hasta 
la actualidad se ha venido dibujando un relato de la naturaleza 
muy diferente al del cosmos inmutable de la ciencia de otros 
tiempos. Hoy sabemos que las montafias y los continentes cam- 
bian, que la vida en la Tierra se adapta en un proceso de trans- 
formaci6n permanente, que nuestro planeta no existi6 siempre 
y que incluso el Sol desaparecera algtin dia convertido en una 
enana blanca. Y atin mas, las teorias cosmoldgicas y de evolu- 
cién estelar revelan que incluso el universo considerado como 
un todo va cambiando de naturaleza con el paso de los millones 
de afios, que incluso hubo un tiempo en que el cosmos no existia, 
al menos tal y como lo conocemos. 

Por eso resulta ineludible aplicar un campo de visién mas am- 
plio al tema de la evolucioén estelar, y considerar no tan solo el 
devenir de astros aislados, sino ponerlos en su contexto césmi- 
co y astrofisico. Descubrimos de este modo que la evolucién de 
cada estrella individual puede estar ligada a la evolucion de otras 
estrellas, 0 a la del cosmos considerado como un todo. 
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EVOLUCION QUIMICA DEL UNIVERSO: POBLACIONES ESTELARES 


Las Leonias coamolopiens modermas, que no son objelo de nues 
tyo relate abora, indiean que el universo primordial consistia 
(hel solo en hidrogeno y helio. Esta composicion quimica fue 
ef resultado de los fenémenos de nucleosintests primordial, 
en los que algunos protones se unieron entre si para formar 
nucleos de helio, en procesos hasta cierLo punto parecidos a. 
fox que hemos deserito para los interiores estelares. Pero las 
condiciones fisicas no eran propicias al avance en la cadena de 
reacciones Lermonucleares y el cosmos joven quedo convertido 
en una mezela caliente de nacleos de hidrégeno y helio, con 
eleetrones y algunas trazas muy tenues de otros elementos lige- 
ros (berilio y Titio). 

A partir de este material se inicié la formacion de las primeras 
estrellas y de las primeras galaxias. Por supuesto, la contraccién 
de las primeras nubes protoestelares se regia por las mismas le- 
yes fisicas que ahora, pero el material de partida era diferente, 
al menos en el sentido de que no contenia elementos quimicos 
pesados, y en esas condiciones la opacidad del gas ala radiacién 
es mucho menor. En efecto, uno de los motivos capaces de dete- 
ner el colapso gravitatorio de las nebulosas protoestelares en la 
actualidad es la opacidad de los gases frente a la radiacién que 
se libera cuando la energia potencial gravitatoria se convierte en 
calor durante el proceso de caida. Con un material de tan escasa 
opacidad cabe esperar cambios drasticos en la funcién inicial de 
masas, es decir, en la cantidad de estrellas que se forman de cada 
famafio, con un sesgo muy fuerte hacia las masas elevadas en 
comparacion con la funcién inicial de masas del cosmos actual. 
La primera hornada de estrellas aparecidas en el universo recibe 
el desconcertante nombre de poblacién II. 

Vemos por tanto que las estrellas de la poblacién II tuvieron 
que ser mucho mas masivas que las que se forman ahora, y sin 
duda llegaron a formarse verdaderos leviatanes estelares con 
hasta trescientas veces, sino mas, la masa del Sol. Se consideran 
incluso modelos que podrian conducir a astros con mil masas 
solares, y se discute si llegaron a aparecer estrellas con masas 
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muy inferiorves © 6 del Sol, eianes en da aetuidad ta fineion 
Inte Ue TWN elive oiielios deade ef lintte inferior para 
la yaeion termonuclonr Gina déeima de ia masa del Sol) hasta 
unas 120 masas solares, 

Las estrellas sin elementos pesados, sin ni un solo 4tomo de 
carbono, no pueden desarrollar reacciones nucleares a través 
del ciclo CNO, y solo las cadenas pp operan en sus interiores, 
al menos hasta que la propia maquinaria estelar logra producir 
su propio carbono. Todo esto conduce a modelos estelares muy 
diferentes a los que describen las estrellas actuales. Los mode- 
los indican que las estrellas de la poblacién II] eran mds lumino- 
Sas que sus contrapartidas de la misma masa en las poblaciones 
actuales, y que sus ciclos evolutivos eran mas breves, lo cual 
se anade a la aceleraci6n espectacular inducida por sus masas 
enormes. 

El medio interestelar en las primeras galaxias debidé de ser, 
por tanto, muy hostil, con estrellas descomunales emitiendo ra- 
diacion ultravioleta extrema, y provocando explosiones de su- 
pernovas de proporciones apocalipticas, pocas decenas de miles 
de afios tras su formacién. Estos procesos fueron tan violentos 
que provocaron una oleada de reionizacién en el medio inte- 
restelar, que tras la recombinacion posterior al Big Bang habia 
tenido caracter neutro. Estas primeras generaciones estelares 
sembraron el universo con elementos pesados, y de este modo 
la formacién estelar pas6é, poco a poco, a adquirir el caracter 
mas tranquilo que se observa ahora. 


Se buscan estrellas muy ligeras de la poblacion IIL, que quiza. 


podrian atin seguir activas, asi como restos de astros mds masi- 
vos de esa Gpoca, en forma por ejemplo de enanas blancas con 
rasgos especiales. Pero por ahora todas las estrellas conocidas 
no encajan en la poblacion III, sino que muestran los rasgos es- 
perados para las generaciones posteriores: las estrellas de las 
poblaciones II y I. 

La poblacién estelar II se form6 a partir de material ligera- 
mente enriquecido, y es caracteristica de las galaxias elipticas, 
el bulbo galactico y los cimulos globulares. Finalmente, la po- 
blacion I representa la formacion estelar actual, y a este grupo 
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perienece por efemplo el Sai, que cs un astro ya de segunda o 
Lereern Beneracion, 

La formacion de estrelias en ef universe conlemporaneo es 
inseparable de la foymacion de planetas, objetos que solo pue 
den existir cumndo se dispone de una proporcién razanable de 
Gementos quimicos pesados. Casi (odo lo que conforma un 
planeta como la Tierra procede de los interiores estelares, des: 
de el nitréogeno y el oxigeno de la atmésfera hasta el silicio, el 
aluminio y el hierro de las rocas. En particular, las sustancias 
importantes para la actividad biolégica solo estan disponibles 
en e] cosmos tras e] trabajo de varias generaciones estelares. 
Kl carbono, el calcio o el fésforo de los que depende nuestra 
existencia como entidades biologicas es un producto de las es- 
trellas. 


EL FUTURO DE LA FORMACION ESTELAR 


Concluimos que el universo es cada vez mas proclive a la vida, 
porque cada vez son mas abundantes las sustancias quimicas ne- 
cesarias para la formacién de mundos como la Tierra, y para la 
aparicién de fendmenos complejos vinculados a la quimica del 
carbono. Esta visién en apariencia optimista se empafia en cuan- 
to se profundiza un poco mas en este asunto. 

El material difuso interestelar a partir del cual se forman los sis- 
temas estelares y planetarios no es infinito. Muchas galaxias han 
atravesado procesos de colisi6n y coalescencia que han inducido 
episodios de formacion estelar eruptiva (starbursts) que han con- 
sumido toda su fase difusa y hoy son poco mas que sistemas es- 
telares envejecidos, en decadencia y condenados al cese de toda 
novedad compleja (véase la imagen de la pagina contigua). Otras 
galaxias, como la mayoria de las espirales y muchas irregulares, 
conservan un medio interestelar rico en gas, portador de elemen- 
tos pesados y en el que se desarrollan procesos de formacion es- 
telar y reciclado de material enriquecido. Es el caso de nuestra 
Galaxia, asi como de otras en nuestro entorno, como las de An- 
drémeda o del Triangulo, o las irregulares Nubes de Magallanes. 


La interacci6n y choque entre galaxias suele provocar episodios masivos de formacién estelar eruptiva, en los 

que una fraccién enorme, si no la totalidad de la fase difusa de los sistemas que colisionan, se convierte en estrellas. 
En fa imagen se aprecia el choque de galaxias de NGC 17, en la constelacién de Cetus (la Ballena), a unos 

250 millones de afios-luz de distancia. Dos galaxias espirales cuiminan su coalescencia con un espectaculo 

de fuegos artificiales a escala cosmica. 
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Pera el alles on el wena de los jrupos y clinnilos de lexis 
on aeriesgade, y se prevén collsiones intergalicticas en el curse 
de loa proxinos miles de millones de anos, en el eno del Grapo 
Loeal, que podrian amalgamar las mayores espirales, en este caso 
nuestra Galaxia y la de Andromeda, en un nueve sistema eliplico, 
deapnés de un episodio descomunal de formacion estelar erupti- 
va que consumiria Lodo el gas restante. Tras un espectaculo glo- 
rioso de varios millones de aiios, el medio galactico se (ornaria 
esiéril y ya no sucederia nada mas interesante por el resto de la 
historia del cosmos, 

Incluso en ausencia de choques intergalacticos, el medio difu- 
so dentro de una espiral tiende a agotarse. Aunque las superno- 
vas y Jas nebulosas planetarias entreguen al medio interestelar 
fracciones considerables del material original que captaron al 
formarse, a la larga no cabe eludir el agotamiento del gas dispo- 
nible para formar mas estrellas y sistemas planetarios. 

En resumen, es probable que nos hallemos hoy, en este inter- 
valo de varios miles de millones de afios, en la época césmica mas 
floreciente para el desarrollo de la vida. Disfrutemos el presente, 
porque el porvenir césmico se anuncia bastante mas aburrido. 


DOS SON MULTITUD 


Hemos recorrido hasta aqui el camino de la evoluci6n estelar 
considerando cada astro como un ente aislado. Sin embargo, 
también se ha comentado que, con cierta frecuencia, los proce- 
sos de contraccién de las nebulosas protoestelares conducen a 
la aparicion no de una sola estrella, sino de varias, normalmente 
dos de ellas que conforman un sistema estelar binario. Las dos 
componentes prosiguen su evoluci6n desde un punto de partida 
comin: igual edad e idéntica composici6n quimica. Sin embar- 


go, cabe la posibilidad de que las dos estrellas hermanas posean ‘ 


masas distintas. Dado que la masa es el factor fundamental en 
la evolucién de las estrellas, la posibilidad de tener un sistema 
binario con astros que evolucionen con ritmos diferentes abre 
ynultitud de posibilidades insospechadas. 
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Estralias binarlas 


lin astronomin observacional sé aucl hablar de estretlas dobles, 
pares de estrellas que aparecen sobre el cielo muy cercanas en- 
tre si. En principio una estrella doble podria corresponder a un 
par optico, y esto sucede en realidad con cierta frecuencia: dos 
estrellas aparecen alineadas con la linea visual trazada desde la 
Tierra, pero se hallan a distancias muy diferentes del Sol y no 
conforman un par fisico. Pero en otras ocasiones puede darse el 
caso de que realmente se trate de dos estrellas vinculadas gravi- 
tatoriamente entre si, de manera que giren alrededor del centro 
de masas comin, siguiendo las leyes de la gravitacién universal y 
en particular las leyes de Kepler del movimiento planetario. Son 
muchisimos los casos conocidos y confirmados de tales sistemas 
estelares binarios. Los primeros des- 


cubrimientos datan de la era gloriosa He mirado mas alla en el espacio 
de los grandes observadores telesc6é- que ning&n otro ser humano 


picos, con Wilhelm (o William) Hers- 
che) (1738-1822) en lugar muy desta- 
cado. Herschel siguid un programa 
observacional a lo largo de muchos 
afios orientado a intentar medir la distancia a las estrellas. No 
logr6é su objetivo central, pero en el curso de las observaciones 
consiguié demostrar que hay sistemas estelares binarios y que, 
efectivamente, sus componentes se mueven por el espacio tal 


anteriormente. 


y como seria de esperar a partir de la ley de la gravitaciOn. El - 


primer ejemplo lo. ofreci6 la estrella Castor, en Géminis, cuyas 
componentes principales giran una en torno a la otra cada cua- 
trocientos afios, separadas una distancia igual a casi cien veces la 
que media entre la Tierra y el Sol. 

En el mundo de las estrellas binarias reina una diversidad sor- 
prendente. Se han detectado sistemas binarios con componen- 
tes. parecidas en cuanto a masa, pero también muy diferentes. 
Asimismo se aprecia toda la variedad concebible en cuanto a 
separacion entre Componentes: desde los pares con estrellas 
tan distantes entre si que su vinculo gravitatorio es débil, has- 
ta las uniones tan estrechas que las dos componentes se tocan 
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Color B-V 


Fotometria de precisién del cumulo estelar de las Pléyades, o M45, en la constelacion de Tauro. Se aprecia 
una secuencia principal bien definida, con punto de abandono en torno a color B—V= 0 y a magnitud 
visual aparente V= 6. Sobre la secuencia principal de las estrellas simples se distingue con toda claridad 
la secuencia paralela de las binarias isomasicas, separada de la anterior por 0,753 magnitudes. La 
informacion de fotometria procede de la base de datos de estrellas en cimulos WEBDA, de J.C. Mermilliod. 
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realmente hana @ ii otra, Bn correspondencia con las leyen de 
Kepler, a (odo este abanied de separiclones le carresponde una 
dean Variedad de perioGdos orbitales, que van desde varios sigios 
para fos pares mas separados hasta tan solo dias, o ncluse hoe 
ras, para los mas aprelados, 

Los sistemas estelares binarios constituyen una fuente inago- 
fable de informacién astrofisica. [If] movirniento relativo de las 
componentes aporta datos muy valiosos sobre la masa de los 
astros. De hecho, las mejores referencias sobre masas estelares 
proceden del estudio de este tipo de sistemas. Cuando el plano 
orbital de un sistema binario coimcide con la linea visual desde 
Ja Tierra, entonces una componente eclipsa a la otra, y viceversa, 
en cada periodo orbital. El anaélisis detallado de estos sistemas 
de binarias ectipsantes permite deducir el tamario relativo de 
cada una de las componentes, de donde se deducen a su vez va- 
liosisimos datos sobre radios estelares. 


La paradoja de Algol 


Uno de los sistemas estelares binarios mas estudiados a lo largo 
de la historia es el de Algol, la estrella beta de la constelacién de 
Perseo (véase la imagen de la pagina contigua). Ofrece uno de los 
casos mas claros de binaria eclipsante. Su estudio detallado fo- 
tométrico y espectroscdépico convierte a Algol en uno de los sis- 
temas estelares mejor caracterizados del universo. 

En Algol encontramos una componente principal (es decir, la 
mas brillante) de tipo espectral B8 y secuencia principal (clase 
V), con una compafiera de tipo espectral KO y clasificada en la 
clase de luminosidad de las subgigantes (clase IV). El sistema 
tiene un periodo de 2,867 dias, una brevedad que ya indica que 
las componentes tienen que encontrarse bastante cercanas en- 
tre si: entre los centros de ambas estrellas median poco mas de 
10 millones de kildmetros, Ja quinta parte de la distancia del Sol 
a Mercurio. En cada vuelta, una estrella tapa parcialmente a la 
otra y al cabo de medio periodo se produce el eclipse contrario. 
El sistema esta a 90 afios-luz del Sol. 
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Hoarau ariiaiion de jae 
(oo datrollas dol glatenia 
(le Algol inpilandas én uni 
transforancia dé masa a gran 
Way acompahads 
la Hustracion por d 
hipotéeticos, La perspe 
visual mostrada es desde 
cerca de una luna (en 
primer plano) en drbita al 
planeta que se apfecia en su 
horizonte. La estrella donante 
es la del extremo superior 
de la imagen, La receptora, 
mas.lejos del punto de 
observacion que la donante, 
es la que aparece justo en el 
borde superior del planeta. 
Se muestra asimismo e! flujo 
serpenteante de materia 
entre ambas estrellas. 
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Lo catvetin 08 Constime hidrageno on el nico y exhibe ana 
Lemperatira superiiclal de wioe 12000 kelving, Wa contraste, ls 
euDgigante Koya no experiments fusion de hidrogens en el mu 
cleo, sino que pesee un nueleo inerte de helio y las reacelones 
nuclenres de hidrogeno suceden @n una capa, ste astra tiene 
une temperatura superficial de 4000 kelvins y su luminosidad 
nselende a tan solo el 4% de la de su companera. 

La medida de Jas masas de estas estrellas, lograda con una 
precisién extrabrdinaria gracias a las propiedades de este sis 
fema binario, indica que la componente principal, la estrella de 
tipo LB, tiene alrededor de 3,2 masas solares, mientras que la sub- 
figante K tiene 0,70 masas solares. 

Un momento, La estrella mas ligera, con solo 0,70 masas so- 
lares, se encuentra en el estado evolutivo de las subgigantes, ha 
agolado ya el hidrégeno del centro y consume este elemento, 
para producir helio, en una capa en torno al nucleo. Ha abando- 
nado ya la secuencia principal. En cambio, la componente mas 
pesada, mas de tres masas solares, todavia ocupa la secuencia 
principal y consume hidrégeno alegremente en su nucleo. Segtin 
todo lo aprendido hasta ahora, esta situacién carece de sentido. 
Si las dos estrellas se formaron a la vez, y no es posible concebir 
otro escenario, la mas.masiva deberia haber evolucionado antes, 
pero en Algol se observa lo contrario: el astro ligero muestra un 
estado evolutivo avanzado, mientras que el pesado se encuentra 
mucho mas atras. He aqui la paradoja de Algol. 

La explicacién de esta paradoja esta en el caracter de siste- 
ma binario muy apretado. Las dos componentes se formaron a 
la vez y con la misma composicién quimica. La m4s masiva de 
ellas adelant6, desde el punto de vista evolutivo, a la otra, y pas6 
de la secuencia principal a las distintas fases de gigante, con la 
consiguiente expansién de sus capas externas. Pero las capas 
externas expandidas crecieron tanto que alcanzaron el punto en 
el que se equilibra la atraccion gravitatoria entre las dos estre- 
llas; técnicamente se dice que el astro llené su /dbulo de Roche, 
y empezo a verter material sobre el otro (figura 1). Se inicié asi 
un proceso de iniercambio de masa que termin6o por invertir la 
proporcion de masas: la estrella que al principio era mas masiva 
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la atraccién gravitatoria 


Cuando, en un sistema binario, una estrella (la 1 en la figura) se hincha tanto que Hlena su Iébulo de Roche, la 
otra estrella, mas compacta (la 2), puede succionarle materia. Esta entra en orbita en torno a la estrella 2, donde 
se arremolina en un torbellino en forma de disco (un disco de acrecién), en el que permanece acumulada un 

i tiempo hasta que acaba cayendo a la estrella 2. La materia que Va perdiendo este disco se puede compensar 


| 
| 
| 
i entre ambas estrellas 
| 


7 
i de que la estrella receptora pase de ser la menos masiva de la pareja a ser la mas masiva. 


re es 


se convirti6 en la mas ligera. Por tanto, la estrella K fue mas 
pesada en otros tiempos, pero su progreso evolutivo condujo a 
esta transfusion sanguinea cosmica, que ha hecho engordar a su 
joven compafiera, y atin lo hace, dado que se ha comprobado que 
el intercambio de masa todavia prosigue en Algol. 

El caso de Algol da una idea de las consecuencias drdsticas 
que la binariedad puede acarrear para la evolucion estelar. La 
fauna estelar generada por los procesos de intercambio de masa 
incluye algunos de los objetos mAs exéticos del universo, con 
los sistemas llamados separados (ningin astro llenasu l6bulo de 
Roche), semiseparados (uno de ellos lo Nena) y de contacto (am- 
bas estrellas llenan sus l6bulos y se tocan entre si, compartiendo 
una atmésfera comtn). 
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por la nueva que va llegando a él. La transferencia de masa asi realizada puede prolongarse hasta el punto 
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Pn las binwrlas de eontieto se producen procesou de friecién 
por mareds que pueden hacer que el sisiema pierda energia y la 
evolueian culmine eon la coalescencia total de las dos compo. 
nentes. in eatos casos# extremos de intercambio tolal de masa. Brille 
se produce un rejuvenecimiento integral de las dos estrellas, que 
pasan a conformar solo una, mas masiva, pero en un estado evo- 

lutivo mucho mas temprano del que 


Si, Como yo, llevas un anillo de oro, le corresponderia segtin su edad ver- g 
{ue forjado en una explosion de dadera (tiempo desde la formacién = 
supemova. _ del par inicial). El resultado es una. E 

Ki 


estrella rezagada azul (blue straggler 
en inglés), un exotismo que puede 
producirse también a través de otros 
mecanismos. En los camulos estelares las rezagadas azules (figu- 
ra 2) aparecen como estrellas que hubieran quedado retrasadas 
en su evolucion, porque ocupan atin la secuencia principal, por 
encima del punto de abandono, cuando sus companeras de ma- 
sas iguales o inferiores han iniciado ya el viaje al laberinto de las 
gigantes. 


Davin Curistian 


Sistemas con una componente compacta: novas y supernovas 
termonucleares 


La evolucién de una de las estrellas de un sistema binario puede 
conducir a la formaci6n de un objeto compacto, como una enana 
blanca, una estrella de neutrones 0, incluso, un agujero negro. 
Cuando se produce intercambio de masa en un sistema binario, 
desde un astro normal hacia un objeto compacto, se despliega Color 
todo un circo césmico de resultados posibles. 

Una gran categoria que encaja en este esquema es la de las es- 
trellas binarias de rayos X. La caida de material desde la estre- 
lla normal hacia la componente exotica causa el calentamiento 


Diagrama Color-magnitud del cimulo globular M55, en Sagitario, a 17 300 afios-luz de distancia del Sol, 
por EI brillo de las estrellas se expresa en forma de magnitud en el eje vertical, y el color en el horizontal. 
dal gas y provoca la emision de rayos x. con muchos resultados M55 cuenta con todos los rasgos caracteristicos de un sistema estelar muy evolucionado, pero aparece 


observacionales posibles (pulsares de rayos X, fuentes explosi- una poblacién destacada de estrellas que prolongan fa secuencia principal hacia el lado azul, en el area 
sombreada ovalada que aparece en el sector izquierdo de la imagen: se trata de las estrellas rezagadas azules, 


vas de rayos X, microquasares, etc.). Los primeros candidatos a rejuvenecidas (entre quiza otros motives) 


. ; : ; como resultado de la coalescencia de binarias. 
agujero negro se descubrieron en este tipo de sistemas. 
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Meneion especial mereees los sisiemia en los que el objele 
compacts es ane enana blanen, porque offecen la elive de aly 
nos o0 loa anelerios mas peresistenies de la historia de ln astrone 
mia; las noves y wpunas supernovas, 

Cuando una estrella normal transfere materia a une enana 
blanca, él gas aportad6o puede acumularse sobre la superficie de 
esta ultima, La presion y la temperatura crecen en esa Capa hasta 
que se alcanza el umbral de arranque de reacciones termonucleie 
res de fusion de hidrégeno. Se produce asi un destello que afecta 
solo alas capas exteriores de la enana blanca y que no destruye e! 
sistema. Asi se explican las explosiones estelares conocidas como 
novas (en sus variedades normales y «enanas»). Es habitual que 
las novas alcancen paroxismos de manera recurrente y casi perid- 
dica, puesto que tras cada explosion se inicia un proceso nuevo de 
acumulacion de material que puede conducir a un nuevo estallido. 

Cuando la enana blanca es rica en carbono y oxigeno y, ade- 
mas, el intercambio de masa se produce en condiciones tales que 
no se llega a desencadenar la combustion nuclear en superficie, 
entonces es posible que la enana blanca crezea hasta aleanzar una 
masa cercana al limite de Chandrasekhar. Alcanzado ese punto, 
el colapso subsiguiente desencadena una combustion nuclear 
masiva que afecta a toda la esfera de la enana blanca. El resultado 
es una supermova de tipo Ia (leido «uno-a»). Las supernovas Ia se 
diferencian de las supernovas gravitatorias en muchos aspectos 
observacionales y energéticos. Uno de sus rasgos mas importan- 
tes lo constituye su caracter critico: al tratarse de eventos que 
se desencadenan cuando la estrella compacta alcanza una masa 
limite definida por las leyes fisicas, la explosion resultante tiene 
‘una intensidad determinada. Todas las supernovas de tipo Ia pre- 
sentan la misma luminosidad, dentro de un rango estrecho, y que 

en el maximo alcanza alrededor de tres mil millones de veces la 
luminosidad normal del Sol. Esta calibracion «natural» en brillo 
hace a las supernovas Ia muy utiles como patrones de luminosi- 
dad: cuando se observa una de estas explosiones, al comparar el 
brillo aparente con su brillo intrinseco conocido se puede dedu- 
cir la distancia a su galaxia anfitriona, lo que proporciona un mé- 
todo muy potente para medir distancias a escalas cosmoldgicas. 
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ESTRELLAS VARIABLES 


(ue el firmamento es evolutivo y cambiante, en contra de lo que 
se habia ereido durante Siglos, es algo que empezd a ponerse 
de manifiesto a partir del siglo xvi con el descubrimiento de las 
primeras esirellas variables. Entre ellas se contaban algunas es- 
trellas que, como pudo comprobarse luego, no eran variables 
en realidad, sino binarias eclipsantes como Algol. Pero ya des- 
de los primeros descubrimientos se puso de manifiesto que ha- 
bia astros variables cuyos cambios costaria explicar mediante 
eclipses. Efectivamente, existen estrellas que exhiben cambios 
intrinsecos de luminosidad, es decir, cuyo brillo varia de forma 
periddica por razones de fisica estelar. 

Entre ellas destacan en astrofisica las estrellas pulsantes. Su 
caracter variable esta relacionado estrechamente con los gran- 
des principios que rigen la estructura estelar. En particular, la 
busqueda del equilibrio hidrostatico conduce a un equilibrio 
entre presién y gravitacién que, en ciertos estados evolutivos 
puede llevar a resultados no estables, sino oscilantes. Esto as 
debido a que hay ocasiones en que el aporte de energia no se 
invierte directamente en calentar y expandir el gas, sino que pue- 
de «consumirse» en alterar el estado de ionizacién de las capas 
extermas, por ejemplo, lo que ademas altera su opacidad y por 
tanto su capacidad para absorber energia. E] aumento de ioni- 
zacion vuelve mas transparente al gas, lo que hace descender la 
propia ionizacién, de manera que se entra en un ciclo oscilante 
que se refleja en la forma de pulsaciones estelares y cambios 
periddicos de luminosidad, con periodos de entre horas y mu- 
chos meses, dependiendo del tipo concreto de estrella. Todas las 
estrellas pulsantes ocupan en el diagrama HR la llamada banda 
de inestabilidad. 

E] estudio de variables pulsantes es muy importante para el 
desarrollo de modelos de estructura estelar. Ademas, algunas de 
ellas, como las variables de los tipos RR Lyrae y las llamadas 
cefeidas, sirven como patrones de luminosidad, dado que existe 
una relaciOn estrecha entre sus periodos de pulsacion y sus lu- 
minosidades. 
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RELACION PERIODO-LUMINOSIDAD DE LAS CEFEIDAS 


Magnilud visual absoluta 


Cefeidas clasicas 


Cefeidas de tipo II 
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La relacion periodo-tuminosidad de las cefeidas en forma grdfica, tanto para las cefeidas clasicas como 
para las de tipo II. 
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~ Las cefeidas sirven como indicadores fiables de distancias cosmicas. Existe una relacidn estrecha entre su periodo 
_ de.pulsacion’y su luminosidad, por lo que se puede determinar esia Ultima a partir de! primero, y entonces basta 
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ul (las Que hace que ciertos valo- 
Ue la refacion, varlen de unas fuentes a otras. 
Por ejemplo, se encuentran & uencia valores mas elevados para el factor del logaritmo — 
decimal, que suslén ir acompariados de valores absolutos también mayores para el término — 
aditivo negativo final. Es de esperar que esta incertidumbre, y la diversidad consiguiente, se. - 
reduizca en el futuro con el andlisis de los resultados de !e mision Gaia de la Agencia Espacial 
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medir cuan debilitada flega a la Tierra la tuz de una de elas, para saber a qué distancia esta. La 


f eae JP I imagen muestra 
la ubicacion de una cefeida famosa (RS Pup) y la del Sol, en nuestra Galaxia. 
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PROBLEMAS ABIERTOS 


[i] yelnto que hemos trazado a lo large de este viaje podria dar la 
yensacion de que el campo de investigacion de la evolucion 68 
telur esta cerrado, Aunque es cierto qué se han logrado avances 
espectaculares desde la primera mitad del siglo xx, en realidad 
permanecen muchos misterios sin resolver, y alin queda recorrer 
un largo camino hasta alcanzar el sueno de Arthur Eddington de 
comprender «una cosa tan simple como una estrella». 

La relacion de cuestiones pendientes seria larga, casi inacaba- 
ble, y la selecci6n de los puntos mas relevantes dependeria sin 
duda del criterio y especialidad de la persona que la elaborara. 
Sin el més minimo 4nimo de exhaustividad, enumeramos ahora. 
algunos de los problemas pendientes de la astrofisica estelar y la 
evolucién estelar, centrados sobre todo en los asuntos tratados 
alo largo de este texto. 

Dos de las bestias negras de la fisica en general son la turbu- 
lencia y los campos magnéticos, asi que cabe imaginar lacomple- 
jidad de su combinaci6n en la disciplina llamada magnetohidro- 
dindmica. En diversas etapas de la evolucion de las estrellas hay 
que enfrentarse a la turbulencia y el magnetismo, lo que torna 
ciertos problemas en laberintos endiablados, en particular en los 
procesos que conducen a la formacion estelar. Siguiendo con las 
primeras etapas de la existencia de las estrellas, los procesos que 
se desarrollan en los discos protoplanetarios siguen planteando 
problemas no resueltos relacionados con los mecanismos de 
formaci6n de planetas. Se sigue trabajando intensamente en el 
esclarecimiento de la funcién inicial de masas, es decir, cuan- 
tas estrellas se forman de cada masa en el colapso de una gran 
nube molecular. Hasta qué punto la funci6n inicial de masas es 
universal? Si no lo es, ,de qué parémetros depende? ,Cual fue la 
funcion inicial de masas de la poblacién II? gDonde estén las es- 
trellas de la poblaci6n II, o sus residuos? iCual es el verdadero 
Kimite superior para la masa de las estrellas mas pesadas que se 
forman en la actualidad? 

La misma evolucion de las estrellas en fases menos turbulentas 
se enfrenta a problemas no resueltos. Los modelos tienen grandes 


LA EVOLUCION ESTELAR EN SU CONTEXTO ASTROFISICO 


problemas para ielan de mane rewisin mecnnianios come La 
rolacion Gsteliy, alee que podrin parecer sencillo a primera vista 
pero que resulla de una complejidad abrumadora. La estructura 
interna de las estrellas no solo iene la rotaci6n como asignatura 
pendiente, sino que vuelve a toparse con la barrera de la turbulen- 
cia, en especial en los procesos de conveccién y mezcla, que hasta 
ahora se tratan de un modo decepcionantemente simplificado. 

Algunas fases finales de la evolucién estelar implican pro- 
cesos de escalas temporales muy diversas, como los distintos 
flashes del helio o del carbono. Los procesos de pérdida de masa 
a través de vientos estelares distan mucho de estar esclarecidos, 
sobre todo para las estrellas mas masivas. Dada la importancia 
de la masa a la hora de definir el destino de las estrellas, este 
aspecto se torna crucial en muchos casos. 

Los fendmenos violentos de tipo nova y supernova se enfren- 
tan también con dificultades no menores. La propagacion de los 
frentes de combusti6n termonuclear en los fenémenos explosi- 
vos es de una complejidad insospechada, hasta el punto de que 
requiere para su modelado introducir conceptos de geometria 
fractal, por ejemplo. {Con qué frecuencia una explosién de su- 
pernova conduce a la formacién de una estrella de neutrones, 
o ala de un agujero negro? ;Cual es la estructura interna de las 
estrellas de neutrones, y cual es el verdadero valor del limite de 
Oppenheimer-Volkoff? ;Existen objetos compactos de natura- 
leza intermedia entre los estados de estrella de neutrones y de 
agujero negro? ;Cudales son los detalles de las explosiones de hi- 
pernovas, que dan lugar a ciertos tipos de fuentes explosivas de 
rayos gamma? 

La investigaci6n en evolucién estelar constituye una de las 
ramas de la fisica que ha logrado los éxitos mas sorprendentes, 
continua en plena ebullicién y ofrece un terreno amplisimo para 
el avance desde todos los puntos de vista: observacional, teéri- 
co, incluso matematico. Por eso es seguro que nos esperan mu- 
chas sorpresas en este terreno, justo a la vuelta de la esquina. 
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La evolucion estelar 


Los seres humanos estamos aqui gracias a generaciones de es- 
trellas antiguas, ya desaparecidas, que fabricaron el material que 
nos compone. Las estrellas se forman a partir de nebulosas in- 
terestelares, emiten energia mediante reacciones de fusion ter- 
monuclear durante millones de afos y luego desaparecen en 
procesos violentos y variados. El ciclo de formacidn y destruccidn 
de las estrellas proporciona al cosmos los elementos quimicos 
pesados de los cuales depende la existencia de planetas como la 
Tierra, y de la vida que los habita. 
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